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内 容 简介 


微波 窗口 的 逐步 被 打开 , 展示 给 人 们 一 个 不 为 光学 仪器 观测 所 知 的 冷 
宇宙 。 本 书 阐述 如 何 透 过 在 源 区 形成 后 ， 经 长 距离 输 运 过 程 到 达观 测 仪 
器 的 纷繁 多 变 的 原子 、 离 子 和 分 子 微波 谱 线 对 有 关 天 体 的 物理 状态 作出 
诊断 。 重 点 是 如 何 通 过 谱 线 观测 取得 的 结果 来 了 解 字 宙 中 原子 、 离 子 和 
分 子 的 分 布 ， 研 究 低 质量 星 与 大 质量 星 的 形成 过 程 ， 分 析 拱 星 包 层 内 中 
央 星 的 情况 和 探讨 河 外 星系 物理 等 。 本 书 涉及 近 140 种 (不 包括 稀有 同 
位 素 取代 物 , 但 H 的 同位 素 D 的 取代 样品 调 外 ) 分 子 样品 的 上 千 条 谱 线 。 
谱 线 的 辐射 机 制 有 热 与 受 激 辐射 之 分 。 微 波 受 激 辐射 线 (MASER) 光度 
高 、 谱 线 窗 ， 提 供 了 恒星 诞生 与 死亡 的 珍贵 信息 ， 对 于 河 外 活动 星系 核 
的 研究 更 有 其 独到 的 功能 。CO 分 子 广泛 分 布 ， 且 丰 度 仅 次 于 氧 分 子 ， 它 
和 它 的 稀有 同位 素 分 子 的 转动 热线 在 分 子 天 文学 的 研究 中 倍 受 关注 。 

处 于 学 习 阶段 的 读者 可 能 被 要 求 对 某 一 频率 的 微波 谱 线 作 观 测 , 本 书 
希望 读者 不 仅 了 解 谱 线 的 频率 而 且 知道 是 哪个 原子 、 分 子 或 离子 的 哪 两 
个 能 级 之 间 的 跃迁 导致 谱 线 的 生成 以 及 谱 线形 成 所 需要 的 物理 条 件 。 进 
入 研究 阶段 的 读者 可 能 想 要 研究 某 个 或 某 类 天 体 ， 本 书 希望 读者 知道 应 
选择 哪些 原子 、 分 子 或 离子 的 哪些 谱 线 进行 观测 ， 并 通过 在 适当 模型 下 
的 理论 计算 来 达到 他 们 的 研究 目标 。 

本 书 比 较 适合 已 有 量子 力学 及 其 在 原子 与 分 子 结构 方面 应 用 的 基本 
知识 的 读者 。 为 方便 读者 ， 书 后 备 有 附录 ， 以 便 查 阅 。 








《中 国 科学 院 国家 天 文 台 天 体 物理 丛 节 》 序 


我 国 组 织 出 版 系列 的 天 体 物理 丛书 ， 滥 筋 于 二 十 几 年 前 戴 
文 赛 先生 的 倡导 ， 当 时 改革 开放 伊始 ， 为 了 适应 研究 生 制度 的 
恢复 ， 他 策划 了 一 个 天 体 物理 各 个 分 支 学 科 配 套 的 丛书 撰写 方 
人 案 ， 这 在 当时 以 及 接 下 来 的 一 段 时 间 里 ， 为 我 国 天 文学 的 重 整 
旗 鼓 起 了 重要 的 作用 。 随 后 的 这 许多 年 中 ， 学 科 高 速 发 展 ， 包 
括 研究 生 教材 在 内 的 国际 上 的 天 文 佳作 源源 引进 ， 加 上 我 国 科 
学 图 书 出 版 的 种 种 变数 ， 使 我 国 天 体 物理 书籍 的 出 版 不 断 自我 
调整 以 立足 于 新 的 背景 ， 同 时 各 自 不 断 寻 求 可 供 依托 的 机 遇 、 
其 间 逐 步 淡化 了 系列 化 ， 突 出 了 个 性 化 ， 这 是 必然 的 ， 也 可 说 
是 一 种 进步 。 但 也 增加 了 课题 领域 的 随机 性 质 ， 少 了 整体 布局 。 

现在 ， 在 新 的 格局 下 ， 国 家 天 文 台 着 手 组 织 一 系列 天 文学 
丛书 ， 我 们 接受 委托 编纂 天 体 物理 部 分 ， 为 了 和 前 面 的 衔接 
这 部 丛书 侧重 于 专著 形式 ， 首 先 壕 请 为 我 国 天 体 物理 各 个 不 同 
分 支 的 研究 打下 基础 的 主要 科学 家 们 ， 把 他 们 的 长 期 积累 整理 
成 有 自己 特色 的 专著 。 我 们 相信 ， 这 些 著作 ， 对 于 目前 站 在 这 
些 基础 上 工作 和 培养 新 生 力 量 的 学 者 们 ， 将 是 有 益 的 参考 。 同 
时 它们 也 将 表征 着 一 个 时 期 我 国 天 体 物理 著述 成 果 的 收 结 。 

总 结 同时 又 是 开端 的 准备 ， 我 们 期 待 着 在 若干 年 后 的 新 版 
和 新 辑 里 ， 将 看 到 又 一 个 新 的 开始 。 
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字 宙 在 全 波 范围 内 ， 以 谱 线 或 连续 谱 的 形式 向 我 们 不 断 发 送 丰富 的 信 
息 。 当 代 科学 的 发 展 正 从 地 面 和 空间 向 全 波 接收 字 宙 信息 挺进 。 由 于 各 波 
段 谱 线形 成 条 件 不 同 ， 可 诊断 天 体 的 物理 条 件 和 接收 系统 之 技术 的 绝 然 不 
同 ， 科 学 家 在 不 同 波段 上 有 分 工地 或 逐 段 地 攻克 全 波 观测 这 样 一 个 目标 。 

射电 望远镜 大 致 工作 于 15MHz (A 7:20m)$l 600GHz (1 =0.5mm) 的 
大 气 窗口 范围 内 。 射电 窗口 首先 在 较 长 波段 被 打开 , 此 后 随 荐 技术 的 发 展 ， 
打开 的 才 是 微波 波段 本 书 主 题 定位 于 通过 原子 、 离 子 和 分 子 射电 谱 线 ( 但 
以 分 子 微波 谱 线 为 主 ) 对 有 关 天 体 的 物理 条 件 进行 诊断 。 微 波 窗 口 涉 及 的 
跃迁 所 对 应 的 上 下 能 级 的 差 大 约 从 7X 10*~29 K, 由 于 该 窗口 的 逐步 被 打 
开 ，20 世纪 50 年 代 后 人 们 才 得 以 了 解 不 为 光学 仪器 观测 所 知 的 冷 宇宙 。 

在 微波 窗口 可 以 接收 到 连续 谱 和 谱 线 ， 本 书 所 关注 的 是 天 体 物理 的 微 
波谱 线 诊断 。1951 年 Ewen & Purcell 在 微波 波段 观测 到 第 一 条 天 文 谱 线 。 
那 是 一 条 波长 为 21cm 的 发 射线 ， 是 由 处 于 所 原子 基态 的 两 个 精细 结构 子 
状态 间 的 跃迁 而 形成 的 。 此 后 射电 天 文学 家 通过 这 条 谱 线 取得 了 银河 系 以 
及 河 外 星系 的 原子 云 的 许多 信息 。 然 而 原子 只 占 中 性 气体 的 不 到 一 半 ， 其 
余 都 是 分 子 。 自 从 第 一 条 星际 分 子 微波 谱 线 (自由 基 OH 的 4 =18cm 双重 
REKE) F 1963 年 被 Weinreb 等 观测 到 ,到 20 世纪 末 已 有 近 140 种 (不 
包括 稀有 同位 素 取代 物 ， 但 H 的 同位 素 D 的 取代 样品 例外 ) 分 子 样品 的 
上 千 条 谱 线 在 星际 空间 和 拱 星 包 层 中 通过 微波 窗口 被 观测 到 。 这 些 谱 线 的 
辐射 机 制 有 热 与 受 激 辐射 之 分 。 微 小 受 激 辐射 线 (MASER) 光度 高 、 谱 
线 窗 ， 提 供 了 恒星 诞生 与 死亡 的 珍贵 信息 ， 对 于 河 外 活动 星系 核 的 研究 更 
有 其 独到 的 功能 。 星 际 CO 分 子 因 广泛 分 布 ， 且 直 度 仅 次 于 氧 分子 ， 它 和 
它 的 稀有 同位 素 分 子 的 转动 热线 在 分 子 天 文学 的 研究 中 倍 受 关注 。1959 年 
Kardashev 提出 在 HI 区 可 以 观测 到 射电 复合 线 的 预言 之 后 ， 射 电 复合 线 
不 仅 在 HI 区 而 且 在 HIT 区 临近 的 部 分 离 化 区 、 行 星 状 星云 和 河 外 星系 都 
已 观测 到 。 原 子 、 分 子 和 高 子 的 微波 谱 线 为 我 们 提供 了 大 量 星际 空间 、 拱 
星 包 层 以 及 河 外 星系 中 各 种 原子 、 分 子 和 离子 过 程 的 知识 。 





微波 谱 线 可 以 诊断 有 关 天 体 的 基本 物理 条 件 如 动能 温度 、 总 粒子 数 密 
度 、 速 度 、 磁 感应 强度 和 有 关 样 品 的 丰 度 等 。 对 于 分 子 云 与 恒星 形成 区 取 
得 谱 线 数据 后 , 要 通过 适当 的 近似 方法 来 求解 统计 平衡 辐射 转移 方程 ,从 
而 得 到 上 述 基本 物理 条 件 。 最 简单 的 但 又 是 相当 偏离 天 体 真实 情况 的 是 局 
部 热平衡 (LTE) 近似 。 大 速度 梯度 (LVG) 和 微观 潮流 Cmicroturbulen? 
近似 分 别 反 映 两 种 极端 ， 而 真实 的 分 子 云 的 情况 介 于 其 中 。 两 种 方法 至 今 
在 某 些 情况 下 仍然 很 有 用 ， 但 是 它们 正 逐 渐 被 更 灵活 的 使 用 Monte Carlo 
技术 或 A -迭代 的 辐射 输 运程 序 所 取代 。 本 书 的 重点 是 如 何 通过 谱 线 现 测 
取得 的 结果 来 了 解 字 宙 中 原子 、 离 子 和 分 子 的 分 布 ; 研究 低 质量 星 与 大 质 
县 星 的 形成 过 程 ; 分析 拱 星 包 层 内 中 央 星 的 情况 和 探讨 河 外 星系 物理 等 。 

处 于 学 习 阶 段 的 读者 可 能 被 要 求 对 某 一 频率 的 微波 谱 线 作 观 测 ， 本 书 
希望 读者 不 仅 了 解 谱 线 的 频率 而 且 知道 是 哪个 原子 、 分 子 或 离子 的 哪 两 个 
能 级 之 间 的 跃迁 导致 谱 线 的 生成 以 及 谱 线形 成 所 和 需要 的 物理 条 件 。 进 入 研 
究 阶段 的 读者 可 能 想 要 研究 某 个 或 某 类 天 体 ， 本 书 希 望 读者 知道 应 选择 哪 
些 原子 、 分 子 或 离子 的 哪些 谱 线 进行 观测 来 达到 他 们 的 研究 目标 。 本 书 希 
望 读者 能 透 过 在 源 区 形成 后 ， 经 长 距离 输 运 过程 到 达观 测 仪器 的 纷繁 多 姿 
的 谱 线 对 天 体 的 物理 状态 做 出 诊断 。 

本 书 比较 适合 已 有 量子 力学 及 其 在 原子 与 分 子 结构 方面 应 用 的 基本 
知识 的 读者 。 为 方便 读者 ， 书 后 备 有 附录 ， 以 便 查 阅 。 
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第 一 章 天 体 的 原子 微波 谱 线 … 
1.1 ” 气 原 子 的 微波 谱 线 一 H 的 21 cm 线 。 
LLI 21cm 发 射线 的 观测 … 
1.1.2 21cm 吸收 线 的 观测 
113 HIER 
1.14 氢 原 子 与 分 子 的 相互 关系 “ 
1.4.5 HT21cm 线 的 Zeeman 效应 
1.1.6 河 外 HI2lcm 线 … 
1.1.7 其 他 有 关 研 究 课题 


2.1 ”射电 复合 线 的 研究 基础 
2.1.1 射电 复合 线 的 非 LTE 辐 射 转移 方程 
242 辐射 转移 方程 的 求解 
2.1.3 离 化 气体 云 的 光 深 - 
2.1.4 射电 复合 线 的 外 形 - 

22 ”射电 复合 谱 线 提供 的 物理 信息 
2.2.1 由 射电 复合 谱 线 观 测量 推导 Te 
2.2.2 He 复合 线 的 观测 与 He 丰 度 … 
223 C 与 其 他 重 元 素 的 复合 线 区 与 分 子 云 
224 HI 区 的 射电 复合 线 … 
225 河 外 射电 复合 线 … 

第 三 章 ”星际 与 拱 星 微波 受 激 辐射 (MASER, IKE) - 

3.1 ”辐射 转移 和 统计 平衡 方程 


322 拱 星 包 层 的 SiO 脉 泽 
33 OH 脉 泽 … 





33.1 星际 OH 脉 泽 
332 拱 星 包 层 的 OH 脉 泽 
3.3.3 OH 脉 泽 的 偏振 与 磁场 

































3.4.1 水 的 22GHz 及 其 他 脉 泽 
3.4.2 22GHz HzO 脉 泽 的 抽 运 机 制 
3.4.3 22GHz H:O 脉 渗 的 时 变 : 
3.5 ”CH3OH 脉 泽 … 
3.51 12 CHOH 脉 泽 
3.5.2 IIZ CHOH 脉 泽 
36 。 脉 洋 综合 研究 一 例 
37 WE - 
3.7.1 河 外 OH 巨 脉 泽 
3.7.2 河 外 H;O 巨 脉 泽 
第 四 章 分子 云 与 恒星 形成 及 其 微波 谱 线 诊断 
4.1 ”分 子 云 与 恒星 形成 的 基本 概念 
4.1.1 分 子 云 的 基础 知识 … 
4.1.2 小 质量 恒星 形成 
413 大 质量 恒星 形成 
42 分 子 云 中 的 微波 潜 线 诊断 方法 
42.1 谱 线 的 临界 密度 
422 物理 条 件 的 LTE 近似 方法 诊断 
423 物理 条 件 的 非 局 部 热 动 平衡 (NLTE) 模 型 诊断 … 
424 化 学 条 件 的 诊断 : 谱 线 巡 测 …… 
43 “CO 分 子 转动 谱 线 : 银河 系 巡 天 与 分 子 外 向 流 
4.3.1 银河 系 中 的 CO 转动 谱 线 巡天 
432 已 探测 到 的 CO 转动 谱 线 
4.3.3 从 CO 的 转动 谱 线 计算 分 子 云 物理 量 - 
434 商 速 分 子 外 流 …… 
44 ”分 子 云 核 的 常见 研究 手段 
44.1 NH; 的 反 演 线 
4.4.2 CS 分 子 转动 谱 线 
443 HCO* 的 转动 线 - 
444 CH3CN 的 转动 谱 线 系 








44.5 CHOH 的 转动 谱 线 系 … 
44.6 HCN 和 CN 的 超 精细 结构 线 “ 
第 五 章 ” 晚 型 星 拱 星 包 层 
51 ” 晚 型 星 拱 星 包 层 的 分 子 谱 线 - 
52 ” 拱 星 包 层 谱 线 轮廓 及 其 提供 的 结构 信息 : 
52.1 OH-1612MHz 脉 泽 线 轮廓 
522 CO 谱 线 轮廓 
523 HCN 人 =! 一 0 超 精细 谱 线 轮廓 
53 ” 拱 星 包 层 基本 参数 的 谱 线 诊断 
5.3.1 分 析 包 层 谱 线 的 模型 
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—* 天 i dii: 


第 一 章 天 体 的 原子 微波 谱 线 


氢 是 宇宙 中 最 丰富 的 元 素 , 论 质量 , 所 在 宇宙 中 约 占 73%, 论 原子 数 
约 占 92%。 氧 元 素 在 宇宙 中 可 能 以 氧 原子、 所 离子 或 气 分 子 形式 存在 , 还 
可 以 与 其 他 元 素 组 成 分 子 。 本 章 主要 讨论 如 何 通过 对 氧 原子 微波 谱 线 的 观 . 
测 与 研究 ， 了 解 天 体 物理 条 件 〔Didkey & Lockman 1990)， 同 时 也 讨论 其 
他 有 关 原 子 微波 谱 线 的 研究 方法 和 意义 有关 天 体 原子 微波 谱 线 的 基础 知 
识 可 参考 附录 A.1 和 A.2 节 。 


11 所 原子 的 微波 谱 线 一 一 H B9 21 cm 线 


HH 原子 中 的 电子 处 于 基态 [n=1,1=0 即 (1s)1], 若 电子 与 质子 的 自 旋 互 相 
平行 , 处 于 超 精细 分 裂 双 能 级 的 高 能 级 (1) "S, Fel. 若 电子 与 质子 的 自 施 
互相 反 平行 ， 处 于 超 精 细 分 裂 双 能 级 的 低能 级 (0) ?Sie F=0。H. C. van de 
Hulst 1945 年 首先 指出 在 不 太 靠近 热 星 的 星际 空间 ， 氧 原子 相对 丰富 ， 且 
大 多 数 处 于 原子 基态 ， 因 此 可 以 探测 到 跃迁 Sın F=1 一 0 (图 A.1)。 该 谱 
线 1950 年 由 物理 学 家 在 实验 室 生成 ， 并 证 认 其 频率 we 是 1420.405MHz， 
对 应 的 波长 为 21.1lcm。1951 年 3 月 ， 哈 佛 大 学 Ewen 和 Purcell 报道 在 
星际 空间 探测 到 这 条 H 谱 线 ， 同 年 5、6 月 荷兰 、 澳 大 利 亚 科 学 家 也 报道 
了 对 此 谱 线 的 成 功 观测 。 

ASIF 21cm 超 精细 结构 线 是 其 唯一 的 射电 谱 线 。 在 Gaussian 轮 
EF, 21cm 线 在 谱 线 中 心 的 不 透明 度 t h (A35) 式 推演 得 


1252x107 aiy an 


其 中 五 是 自 旋 温 度 (K)，Ayv 是 谱 线 的 半 峰 全 宽 (km s, NaJ H 的 柱 
密度 Ccm’). ARWR F T,250K, 4v~10km s!  ， 线 中 心 没 达 到 不 透 
H, Na 便 要 大 于 107. cm. 通常 21cm 线 具 有 中 等 或 偏 低 的 不 透明 度 ， 
它 的 一 个 谱 线 有 多 个 线 分 量 ， 包 含 令 人 炫目 的 运动 学 细 目 。 





天 体 物理 中 的 短波: 


1.1.1 21cm 发 射线 的 观测 


氢 原 子 在 银河 系 中 无 所 不 在 ，21cm 跃迁 的 低能 量 、 长 寿命 及 其 在 多 
数 方向 激发 温度 高 于 射电 连续 谱 亮 温度 的 特性 , 使 得 它 的 发 射线 虽然 透明 
度 低 ， 仍 能 在 每 个 方向 探测 到 。21cm 线 是 射电 天 文中 最 强 的 热 谱 线 。 它 
的 亮 温度 的 峰值 从 不 低 于 0.5K， 在 低 纬度 处 会 高 达 125K。 

一 个 连续 口径 单 天 线 望远镜 在 Ikm s' PARF, WEHA T 
05P2K( 是 积分 时 间 , 单位 为 秒 )。 一 个 现代 单 天 线 望 远 镜 一 分 钟 的 积分 ， 
对 银 极 信 噪 比 是 15， 对 银 道 面 可 超过 1500。 如 果 用 射电 干涉 仪 或 综合 
孔径 , 例如 以 VLA 观测 21cm 发 射线 , 在 1 km s "通道 内 亮 温度 噪音 为 
A T, 100x[HPBW(arc min)? (r^)K. 由 此 可 见 ， 提 高 综合 孔 镜 望远镜 
的 角 分 辩 率 会 降低 望远镜 对 表面 亮度 的 灵敏 度 。 若 HPBW (天 线 射 东 的 
半 峰 全 宽 ) 在 21cm 为 !， 取 得 来 自 直径 1 的 云 中 IK 银河 系 I 21cm 线 
的 3o 结果 ， 需 要 6 个 小 时 。 

射电 望远镜 在 各 非 主因 方向 的 旁 着 响应 会 影响 HI 21m 线 的 发 射 测 
量 , 这 就 是 所 谓 杂 散 辐射 Cstray radiation) 效应 。 大 望远镜 的 设计 中 ， 正 
力求 减 小 杂 散 辐射 。 

如 果 在 视线 方向 前 面 是 一 个 高 不 透明 度 的 冷 云 , 其 后 则 是 一 个 低 不 透 
明度 的 热 云 ， 那 么 观测 到 的 是 一 个 自 吸收 的 谱 线 轮廓 。 如 果 冷 、 热 云 的 相 
对 位 置 反 过 来 ， 观 测 到 的 将 是 两 个 谱 的 登 加 。 


1.1.2 21cm 吸收 线 的 观测 
指向 亮 连续 射电 源 观测 H I 21cm 线 豆 能 得 到 吸收 线 。 速 度 为 " 的 相 
对 连续 谱 信号 水 平 的 21cm RAIE n WARNS, 
ATv=IT-T-e 9] (2) 
其 中 To 是 连续 源 对 射 束 的 平均 亮 温度 ，T; 是 自 旋 温 度 〔 附 录 A.2)。 如 果 


To T, 且 光 深 + 又 高 ， 则 吸收 占 优势 。 多 数 望 远 镜 测 量 点 连续 源 在 21cm 
的 平均 亮 温度 


To~100 SOy)[HPBW(arc min)]? (13) 
典型 的 亮 河 外 射电 连续 源 有 几 个 Jy， 假 设 单 天 线 望远镜 的 射 束 约 32, 因 
此 To 只 有 几 十 K (特殊 方向 除外 )。 于 是 Th 要 比 典 型 的 T iih, 单 天 线 
即使 指向 亮 连续 源 也 是 测 到 一 个 被 吸收 降低 了 的 发 射 谱 线 轮廓。 
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图 1.1 低 银 纬 位 置 的 21cm 的 发 射 与 吸收 谱 线 轮廓 〔Didkey & Lockman 1990) 


图 1.1 的 指向 是 低 银 纬 (1，b) = (556,+2.3) 。 三 条 发 射线 的 角 分 辩 
率 分 别 为 5，11 和 4。 吸收 线 是 对 一 个 张 角 小 于 0."1 的 河 外 源 测量 的 。 
发 射线 以 亮 温度 为 纵 坐 标 ， 并 绘 出 20K 标记 。 吸 收 线 的 轮廓 已 被 倒置 ， 
纵 坐 标 是 1-677 r， 并 绘 出 r=0.25 的 标记 ， 它 是 用 VLA 经 Ihr 积分 得 
到 的 。 虽然 角 分 辩 素 不 同 ， 三 条 发 射线 的 差别 不 很 大 。 吸 收 线 却 与 它们 
有 较 大 的 差别 ， 这 种 差别 并 非洲 源 于 角 分 辩 率 而 是 由 于 吸收 谱 偏重 于 最 
冷 的 HI 区 。 


113 HI 柱 密度 


从 21cm 线 的 观测 ,可 以 推导 出 的 一 个 主要 的 物理 量 是 H T 的 总 柱 密度 

或 在 特定 速度 ,特定 分 量 的 HI 的 柱 密度 。 如 果 在 研究 方向 的 21cm 线 是 光 
学 薄 的 , 柱 密度 可 通过 亮 温度 对 速度 的 积分 得 到 (A.37 式 )。 

E 元 只 不 过 几 十 度 或 更 低 , 光学 薄 的 假设 不 算 太 差 。 在 对 光 深 作 一 

级 修正 时 , 常 对 谱 线 采用 一 个 常数 T.。 在 分 析 发 射线 的 大 尺度 巡天 数据 时 ， 

常 采用 的 T, iE 120—150K 范围 内 。 采 用 光学 薄 近似 ， 在 无 需 计 入 自 吸 

收 的 情况 Ca) 下 ，N 值 会 被 低估 了 10%; 在 有 前 景 冷 云 需要 考虑 自 吸 收 

的 情况 O) 下 ， 光 学 薄 假 设 会 使 Ni 值 低估 了 20%。 作 为 修正 ， 若 假设 

气体 是 等 热 的 , T=125K, 对 Ca) Na 会 被 高 估 599; 对 (b) 会 被 低估 1096. 
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一 天 体 物理 中 的 微波 谱 线 诊断 


在 多 数 方向 ， 若 从 光学 薄 出 发 推算 所 观测 发 射 谱 的 Na 值 ， 为 计 入 自 吸收 
通常 应 乘 1.1~1.3 的 因子 。 平 均 HT 柱 密度 Na 值 的 百分比 分 布 和 平均 HI 


柱 密度 的 在 银 纬 上 的 分 布 见 图 1.2 和 图 1.3. 


T T T 
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B Í ] 
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图 12 HT 天 空 的 1”X 1” 的 平均 HI 柱 密度 Ni 值 的 百分比 分 
(Didkey & Lockman 1990) 
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图 1.3 SH ET x 1” 的 平均 HT 柱 窗 度 的 分 布 (Didkey & Lockman 1990) 


114 氢 原 子 与 分 子 的 相互 关系 


H 的 21 cm 线 为 了 解 字 宙 氧 原子 分 布 提供 有 效 的 途径 , 科学 家 通过 发 
展 综合 孔径 技术 , 大 力 开展 巡天 工作 (例如 Hartmann & Burton 1997, Higgs 
1999, Dickey et al. 1999, ^8) 以 追求 对 该 研究 目标 的 更 深入 、 更 全 面 和 更 


Na O0? om) 
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精细 地 认 知 。 然 而 宇宙 氢 原 子 分 布 ， 并 不 等 同 于 字 宙 所 分 子 、 所 离子 的 分 
布 。 图 1.4 描述 H 和 H 的 表面 密度 与 银 心 距离 R 的 函数 关系 [参考 
Dame(1993)]。 其 中 H 的 表面 密度 数据 源 于 对 H 的 21 cm 线 的 直接 观测 。 
至 于 冷 宇宙 的 Hz， 由 于 没有 可 供 直接 观测 的 射电 谱 线 ， 它 的 数据 则 是 通 
过 对 CO 分 子 的 观测 ， 间 接 推算 得 到 的 。 从 CO 推算 Ho 的 表面 密度 ， 用 
了 一 个 熟知 的 X- 因子 ，X=N (H) 1 [rcov 34129 cm?/(Kkms?) 。 
用 在 图 1.4 的 X 值 为 23 x 10 em?/(Kkms?) 。 如 果 采 用 X 值 的 近期 研究 
结果 (1.7 一 1.9)x10m cm?/(Kkms?) ,那么 图 14 P, Ha 的 柱 密度 在 任何 位 置 
都 低 于 原子 氢 。 利 用 这 个 较 低 的 X 因子 , 银河 系 的 总 Ha 质量 为 10x 10 Mo, 
而 总 HH 质量 为 5x 10Ms. 





Mass Surface Density (Mope?) 
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图 1.4 Hs 和 HH 的 表面 密度 与 银 心 距 离 R 的 函数 关系 (参考 Dame 1993) 


115 H I 21cm 线 的 Zeeman 效应 


鉴于 氧 原子 在 银河 系 中 无 所 不 在 和 H 1 21cm 线 是 射电 天 文中 最 强 的 

热 谱 线 ， 自 然 要 研究 通过 H T 21cm 线 的 Zeeman 效应 来 测 星际 磁场 的 可 
能 性 。 但 是 星际 磁场 在 视线 方向 的 分 量 只 会 使 21cm 线 的 两 个 圆 偏振 产生 
很 小 的 频率 差 2.8Hz(j.G)'。 典 型 的 几 个 uG 的 星际 场 造成 的 Zeeman 谱 
ANE H I 21cm 线 的 线 宽 要 小 两 个 数量 级 。 即 使 B 相对 强 ， 例 如 有 
10, G, 圆 偏振 的 较 差 信号 幅度 仅 为 总 发 射 亮度 的 103， 因 此 测量 Zeeman 
劈 裂 所 需 时 间 是 测量 H I 21cm 线 的 10 倍 。 这 一 切 说 明了 测量 HI 21cm 
线 的 Zeeman 效应 的 难度 。 经 过 巨大 的 努力 (例如 Troland & Heiles 1982, 
Heiles C. 1987)， 一 些 望远镜 能 对 圆 偏振 信号 作 仔细 定 标 ， 并 能 对 一 个 频 
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一 天 笨 物 理 中 的 徽 波谱 线 论断。 


谱 作 许多 天 的 长 时 间 积分 ， 正 在 用 来 测量 这 个 效应 。 

测量 到 的 磁场 强度 典型 的 范围 是 10 一 100kG， 由 于 冲击 波 的 
磁场 集中 于 HI 壳 层 或 子 壳 层 的 表面 ， 呈 纤维 状 结构 。 典 型 的 磁场 压力 约 
10'tcm?K， 比 典型 值 为 (2 一 3)X10? cm? K 的 HI 气体 中 的 热 压 力 高 ; 也 比 
由 21cm 线 宽 体现 出 来 的 , 典型 值 为 (2 一 5)X10? cm? K 的 宏观 及 滑 流 运动 
的 等 价 压力 高 。 使 用 Westerbork 综合 孔径 望远镜 ， 通 过 21cm 吸收 线 描绘 
了 非常 亮 的 超新星 遗迹 Cas A 的 磁场 分 布 图 (Schwarz er al. 1986)， 其 中 磁 
场 较 强 处 的 位 置 与 镶嵌 在 冷 HT 云 中 的 分 子 从 相对 应 。VLA 对 Orion (van. 
der Werf and Goss 1989) 和 W3 (van der Werf and Goss 1990) 的 H I 21cm. 
线 的 Zeeman JUS AI ESE PFA AE BIBT 7] Jb v RR CS H II [X 0 cit 
围 里 的 气体 压力 、 大 体积 运动 压力 和 引力 。 场 的 小 尺度 结构 类 似 毛发 绞 成 
一 团 ， 可 能 是 近期 附近 的 恒星 形成 所 造成 的 。 


1.1.6 河 外 HI2lcm 线 


河 外 星际 气体 分 布 与 运动 的 大 尺度 〈kpc 以 上 ) 研究 主要 通过 HI ， 
当然 CO 分 子 转动 谱 线 的 成 图 资料 也 起 到 补充 作用 . 若 一 星系 距离 为 D( 单 
位 Mpe)， 且 HI12lcm 线 是 光学 薄 ， 在 射 束 0 (arc sec) 内 HI 的 总 质量 

Mi = SIIC D f Tado a4) 
对 相对 近 的 星系 的 成 图 观测 表明 : H I 并 不 是 集中 在 中 心 ; 在 孤立 的 旋 辟 
星系 中 HI 的 范围 比 光学 范围 大 ; 许多 旋 辟 星系 中 H I 的 分 布 在 外 部 出 现 
畸变 ,相距 几 十 kpe 的 星系 间 发 现 HI 互相 连接 和 成 桥 ; de MOREM FUR 
离 中 心 处 转动 曲线 显得 平 昌 , 可见 光 指数 性 减弱 ， 然 而 相互 作用 系统 的 转 
动 曲线 呈现 下 降 ， 成 团 星 系 与 团 外 同类 星系 相 出 较 ， 呈 现 出 HI 的 短缺 


117 其 他 有 关 研 究 课题 


在 红 移 非常 高 《z>>20) 的 情况 下 ， 中 性 所 是 均匀 分 布 的 。 星 系 与 星 
系 团 的 大 尺度 结构 是 由 初始 不 均匀 通过 引力 塌 缩 而 形成 。 当红 移 :<10 可 
以 通过 原子 氧 的 红 移 21cm 发 射线 来 研究 宇宙 中 的 不 均匀 性 (Bagla 1999). 

类 星体 的 HI 21cm 吸收 线 提供 字 宙 中 重子 物质 分 布 的 有 效 信息 。 那 
里 的 中 性 氢 柱 密度 约 103cm? 一 103cm?， 但 是 每 一 千 条 HT21cm 吸收 线 
"Ps N CH D > 10Mem? 的 只 有 一 条 。 有 虽然 如 此 ，HI 21cm 吸收 线 依然 
为 我 们 了 解 高 红 移 宇宙 提供 了 重要 的 途径 . 用 当代 射电 干涉 仪 (空间 分 辩 
JU pc BIJL kpc) 配 以 新 的 《速度 分 辩 率 10m s). 频谱 仪 可 以 通过 红 移 
6 
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的 21cm 吸收 线 研究 居间 星系 。Carilli er al. (1999) 对 红 类 星体 探测 原子 
氢 的 红 移 21cm 吸收 线 ， 成 功率 约 80%-。 

活动 星系 核 (AGN) 与 星 暴 也 包含 中 性 气体 。 使 用 分 米 波 综合 孔径 
仪器 (例如 MERLIN，VLA，AT) 可 以 研究 HI 21cm 吸收 线 。 在 活动 星 
系 核 中 ， 特 别 是 赛 弗 特 〈Seyfert) 星系 ， 根 据 对 吸收 线 的 观测 结果 ， 通 过 
模型 计算 可 研究 维持 活动 性 的 燃料 的 输 运 机 制 和 中 央 引 擎 的 质量 上 限 等 
物理 问题。 在 星 暴 的 情况 下 , 通过 对 中 性 气体 动力 学 的 研究 来 讨论 星 暴 的 
燃料 问题 。 但 是 由 于 目前 仪器 的 限制 ， 这 类 研究 还 只 限于 低 红 移 对 象 
(Pedlar et al.1999)。 图 1.5 的 连续 谱 图 证 认 了 星 暴 星系 NGC 3628 的 16 
个 成 分 ， 而 HI 21em 吸收 线 谱 表明 那里 有 两 个 分 立 的 结构 ， 其 一 速度 梯 
度 为 1270 km skpc"， 而 另 一 个 属于 气体 的 旋 华 ， 由 星系 中 心 向 外 扩展 。 








ly o ai 
图 1.5 ERER NGC 3628 XERA AEE 0.26x0.16 arc sec) RI 
选择 的 HL liil (Pedlar er 1.1999) 


天 体 物理 中 的 很 波谱 线 诊断 


12 其 他 原子 射电 谱 线 


表 A.la〈 见 附录 ) 列 出 若干 射电 原子 超 精细 结构 谱 线 , DI 327 MHz 
线 是 H 21cm 线 的 同位 素 D 的 对 应 线 。D 在 宇宙 学 上 有 重要 的 地 位 , 但 对 
327 MHz 的 搜索 并 未 成 功 ， 其 原因 可 能 是 因为 宇宙 中 的 D 是 以 分 子 HD 
的 形式 出 现 的 。* He* 超 精细 结构 线 在 一 些 源 已 被 探测 到 。He 因 其 化 学 惰 
性 ， 不 会 以 分 子 形式 出 现 - 

表 A.lb 〈 见 附录 ) 列 出 若干 C 的 射电 原子 精细 结构 谱 线 。 KAT 
II ?P; - "P, 809.34 GHz 线 和 3p, - ?po 492.16 GHz 线 均 处 于 亚 毫米 波段 (图 
A.2， 见 附录 )。 上 述 三 能 级 高 于 基态 的 能 量 值 分 别 为 ECPoyk= OK. 
E(CPi)/k= 23.6K 和 ECP3yke 62.5K。 求 解 N CC TO 需要 已 知 T,, ， 原 则 
上 只 有 多 谱 线 观 测 才能 得 到 对 T。. 的 比较 精确 的 估计 。 例 如 已 观测 得 到 碳 
原子 的 P, - ?po 492.16 GHz 线 和 "P; - "P, 809.34 GHz 线 的 主 射 束 亮 温度 
峰值 分 别 为 ww,Twa 。 假设 两 线 的 激发 温 变相 等 ， 则 7 可 以 通过 关系 式 

(1.5) 用 数值 法 求解 。 

a 
EJ | 3 
Fs 








a.5) 


Eg 
Ta 





White & Sandell (1995) 通过 他 们 使 用 JCMT(James Clerk Maxwell 
Telescope) 15m 测 得 猎户 座 IRc2 的 Tw 值 和 Zmuidzinas er al. 1988 使 用 
KAO ( NASA Kuiper Airbome Observatory ) 测 得 的 Tma (fi. 
Tun = 12.5K, Ta = 9.7K ， 由 (1.5) 式 求 出 最 佳 拟 合 的 三 90K ， 光 深 分 
别 为 0.27 和 0.39。 

如 果 只 在 地 面 对 3 - ?po 492.16 GHz 线 作 观测 , 需要 假设 两 谱 线 的 激 
发 温度 Tc 相等 及 两 谱 线 是 光学 薄 的 ， 才 可 对 碳 原子 的 柱 密度 作出 计算 。 
根据 上 面 的 讨论 可 以 估计 由 上 述 假设 所 引入 的 有 限 误差 。 进 一 步 假设 C 
原子 均 布 居 在 最 低 的 三 个 能 级 里 ， 即 高 于 P 的 能 级 的 布 居 数 为 零 ， 则 对 
应 的 配 分 函数 Z = 1+ 3exp( -23.6/Ta)+ Sexp( -62.5/7.).. HRN C 1 的 平 
均 柱 密度 可 通过 式 〈1.6) 来 计算 (Keene er al.1985)。 





—* Ki 


N (CI) =1: oxi% T 434S y deer a6 


其 中 Twdv 是 C1I 的 主 射 束 亮 温 度 对 速度 的 积分 ， 单 位 :K km s! ， 
是 了 Pi 一 ?po 492.16 GHz 线 的 测量 值 . C T 的 柱 密度 对 Tu 值 不 敏感 ,White 
& Sandell (1995) 的 试验 指出 , 假设 Ta (C I )=0.5 Tu (CO)&R 5 Tar (CO) 所 引 
ENC I ) 的 变化 过 10%。 分 子 云 中 CO 分 子 气体 和 原子 碳 C I 气体 是 碳 元 
素 的 主要 储藏 所 。White & Sandell (1995) 一 文通 过 从 地 面 观测 CO. "CO. 
Co fi C"O 的 J-2 一 1 线 ，CO 的 J-4 一 3 线 和 CI 的 3pi-》3pu 线 来 研 
究 猎户 座 OMC1 分 子 云 和 离 化 条 形 区 CO 和 C I 的 空间 分 布 以 及 碳 元 素 
在 两 个 主要 储藏 所 的 丰 度 比 一 -{C T VICO]. 其 研究 结果 认为 上 述 区 域 
IC I VICOJÍfI Jt. (fii: 0.05—0.3. 猎户 座 消 的 北部 的 比值 较 高 , 沿 着 靠近 
HII 区 的 亮 条 的 边缘 比值 也 较 高 。 比 值 [C T y[COJ 引 起 天 体 化 学 家 的 广泛 
兴趣 ， 提 出 的 一 些 模型 ， 等 待 充分 的 观测 结果 来 分 析 、 证 认 。 





第 二 章 ”射电 复合 谱 线 


射电 复合 线 为 研究 HI 区 和 行星 状 星云 提供 了 一 个 重要 手段 。 本 章 
2.1 节 首先 介绍 20 世纪 70 一 80 年 代 对 射电 复合 线 的 一 些 基础 研究 成 果 
(Roelfsema 1987, Rohlfs & Wilson 2000), 2.2 节 介 绍 通过 射电 复合 线 所 取 
得 的 一 些 天 体 物理 研究 成 果 。 


2.1 射电 复合 线 的 研究 基础 


211 射电 复合 线 的 非 LTE 辐射 转移 方程 


由 于 随 着 主 量子 数 n 的 增加 , 碰撞 截面 增 大 而 辐射 跃迁 几率 下 降 , 高 
能 级 的 布 居 趋 于 热平衡 并 以 温度 T, 来 表征 。7, 是 在 Maxwell 速度 定律 下 
描述 电子 分 布 的 温度 ， 称 为 电子 温度 。 频 率 为 v 的 射电 复合 线 的 辐射 转 
移 方程 也 是 由 (A.8) 式 给 出 ， 其 中 的 x, 与 ev 应 是 谱 线 加 连续 谱 的 吸收 与 
发 射 系数 。 由 于 复合 线 的 形成 区 实际 并 非 LTE， 为 此 引进 LTE 吸收 与 发 
射 系 数 xy 53 e; UR LTE 偏离 系数 名 和 8, 来 近似 描述 非 LTE 的 情况 .x 
与 是 热平衡 的 因此 满足 (A.9) 式 ， 即 


&zXB, (T) QD 
LTE 偏离 系数 如 和 P, 的 定义 如 下 
ba = Nal Ne (2.2) 
其 中 N。 是 LTE F n 能 级 的 布 居 数 ，N, 是 n 能 级 的 实际 布 居 数 。 
由 此 可 见 复合 线 的 体 发 射 系数 为 
B=AmsnNas hv d, [Amo bue] 23) 
复合 线 的 每 单位 长 度 的 吸收 系数 为 


K, C Ass Ns /gn ) (Noes [8e] gne. hv G, N87 v?) (24) 


其 中 
Naes HN m (boss Ibn X Nes! INg) 
10 


ss 电 复合 识 


ms gus bug.) exp( hv/x T.) 2.5) 
由 (2.0，(2.3) 式 得 
xg B, (T) 
mss Nus hv 6 147 ba): (D2hv?) [exp(hv I KT.) - 1] 26) 
由 (2.4) 一 (2.6) 式 推演 出 复合 线 的 吸收 系数 为 
K= b, Brna KS en 
其 中 
Bama =[1 一 (bo Jb, exp ( - hv / KT - exp( - hv JKT) 
3 hv eckT, 
Buses m A- KT Cb s ba MhV bn ) 
din»»4 上 式 可 近似 写 为 
Ba =1 -k Te [ddn(b, )yd E,] Q8) 
JC E, = hv , 即 跃迁 能 。 
HUI 区 和 部 分 离 化 区 在 常见 的 温度 、 密 度 等 物理 条 件 下 的 偏离 系数 
bn 和 ,可 参考 Salem & Brocklehurst (1979)。 
2.1.2 辐射 转移 方程 的 求解 


假设 有 一 个 被 亮 温度 为 To Cv ) 的 背景 源 照射 的 均匀 和 绝热 的 云 ， 它 
的 连续 谱 和 谱 的 亮 温 度 〔7T.) 和 (Ti) 分 别 为 


Te=Txv) e* «T, (1 e*) 


Tv) e T (v) et he 
petani Q9) 
TI 
显然 想 从 观测 到 的 线 与 连续 谱 亮 温度 通过 解 (29) 方程 直接 求 得 电子 密 
度 和 温度 是 非常 复杂 的 。 这 种 方程 或 许可 以 用 对 密度 和 温度 的 起 始 估计 通 
过 达 代 得 出 理论 亮 温度 与 观测 值 作 比 较 来 求解 , 也 可 以 在 简化 假设 的 基础 
上 来 求解 。 

最 简化 的 假设 : 低 光 深 (1>> +。>>T; )， 热 平衡 C bl, 27D 
并 且 无 背景 源 《To=1)， 于 是 观测 到 的 线 对 连续 谱 的 亮 温度 比 为 


*T, + 





Tv) 
T. 
如 果 排 除 热平衡 假设 , TAIBATA, (210) 式 将 变 成 


有 .rz 


-( s (2.10) 


=ġv)— EA b, 0- = Q1) 


——— 但 是 压力 变 宽 将 几乎 完 
全 抵消 这 一 效应 ， 于 是 在 银河 系 的 许多 HI[ 区 可 不 必 作 非 热平衡 修正 。 
B 可 作为 密度 的 选择 器 。 对 于 高 密度 ，P, 在 高 频 ( 低 主 量子 数 ) 时 变 得 
比较 负 ， 而 对 于 低 密度 ， pv 在 低频 时 变 得 最 负 。 关 此 〈2.11》 式 的 受 激 
发 射 项 6 c 2 在 高 密度 区 对 高 频 变 得 重要 ,在 低 密度 区 对 低频 变 得 重要 。 


213 离 化 气体 云 的 光 深 
离 化 气体 云 的 自由 一 自由 连续 谱 光 深 f. = | ‘k, Gods 为 
T, 2 8235-10? - E-a(v,T,) T; y?! 212) 


式 中 的 Q(v,7,) 数值 可 查阅 Mezger & Henderson(1966), T, 是 电子 温度 
《单位 : K), v 是 频率 单位 ，GHz)。 若 云 的 电子 密度 n,(cem”) ， 沿 视 
线 方向 的 尺寸 L (o) , RAI E 由 (2.13) 式 表示 


E - [mss (单位 : pecm*) (2.13) 
原子 样品 X 的 一 价 离子 由 主 量 子 数 ntm 至 ”的 LTE 复合 线 光 深 
TV) =T V) 
E 





71.064-10" .mx «n, 7/75 -mK(m)- exp 22d $t) 

(2.14) 

hny EAT X ONER cm )。 Au 0 ea, 所 以 指数 
ni, 


项 可 以 近似 为 1。g(v) 是 线形 因子 (Hz) 。mK(m) 值 见 表 2.1。 
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表 2.1 mKUm) 值 Brocklehurst & Seaton,1972) 





M 1 2 3 4 5 
mK(im) 0.1908 0.05266 0.02432 0.01397 0.00906 








214 射电 复合 线 的 外 形 
均匀 离子 气体 团 的 基本 线 外 形 是 Gaussian 的 ， 其 线形 因子 为 


=_2_ [PD awna CH) (2.15) 
$0) YT e E 


式 中 w 是 线 的 静止 频率 ，Avo 是 线 的 Doppler 半 峰 全 宽 (FWHM) 单位 ; 
Hz. 射电 复合 线 的 Doppler 线 宽 通 常 比 由 离子 气体 的 电子 温度 对 应 的 热线 
宽 要 宽 。 

在 低 密度 区 大 线 宽 归 结 为 气体 中 的 湾流 . HIE 区 的 m.s. 潮流 速度 (w》 


为 
AVI T 
Or M, 
其 中 Doppler FWHM Av, 单位 为 km s, k X Boltzmann 常数 ， 
k=1.38x10 erg K^. 
在 高 密度 区 ， 处 于 高 能 原子 轨道 的 电子 的 谱 线 因 碰 撞 或 压力 变 宽 , 此 
时 的 线形 因子 变 成 一 个 Voigt 函数 





(km s”) Q.16) 





"2. [nO An] (Hz?) Qi 
ov) ES HSD i) Hz^) (217) 
ap- 6m 
式 中 的 H (a, x) It (2.18) 


在 线 中 心 =0， 函 数 近 似 为 
HC) (16247 y) +y” yA (219) 


其 中 y= SanQ) - Av, / Av; « Av, 和 Av 分 别 为 线形 的 Lorentz 及 Doppler 
分 量 的 FWHM (单位 ，km s-* )。 对 于 Doppler 温度 7 ， 


天 体 物理 中 的 微波 谱 线 诊断 





Ba c Eas n, M, 2140y 
70M» CE a R C 


由 (220) 式 可 见 在 均匀 高 密度 区 ， 高 主 量子 数 〔 低 频 ) 复合 线 会 非常 宽 ， 
较 难 观测 。 然 而 对 于 一 个 密度 不 均匀 分 布 的 HIT 区, 压力 变 宽 主要 是 减低 
了 线 的 峰值 ， 谱 线 外 形 接近 Gaussian 线形 。 因 此 如 果 观 测 到 了 宽 的 Voigt 
线形 ， 那 么 该 谱 线 是 来 自 离子 气体 的 均匀 高 密度 团 块 。 


22 射电 复合 谱 线 提供 的 物理 信息 


221 由 射电 复合 谱 线 观测 量 推导 T. 
LTE 电子 温度 Te 可 表示 为 观测 量 ,Ti A Vo 
uL ri 
= [6943 v TAY zip Q21) 
其 中 T. 和 分 别 为 连续 谱 和 谱 线 的 亮 温 度 ， 4Vo 29 Gaussian 谱 线 轮廓 
的 FWHM，Y"* 是 一 价 所 离子 数 的 丰 度 。 经 非 LTE 效应 修正 后 ， 实 际 电子 


温度 7。 的 估计 值 为 
- 
Te = rff- ea 
re 为 连续 谱 光 深 。 


推导 得 到 银河 系 HI[ 区 的 电子 温度 约 4000 一 13000K。 特 别 亮 的 猎户 
座 星云 的 致密 部 分 ，7.=9000K， 电 子 数 密度 N S 2x10* cm?， 而 低 可 视 度 
的 NGC 6604 T.=4000K，Ne= 10" cm?.. 
222 He 复合 线 的 观测 与 He 丰 度 

PR H LIATE He MI C 的 复合 线 在 天 体 物理 研究 中 的 作用 也 是 不 可 忽 
视 的 .Balser et al. (1994) 使 用 NRAO 在 Green Bank 的 口径 140 foot (43m) 
射电 望远镜 测 的 W3 的 C、He AH 的 复合 线 谱 (图 2.1) ,显示 了 HII 区 
三 元 素 相同 复合 线 的 相对 强度 与 相互 关系 。 




















图 21 在 87GHz 波 段 W3 的 C、He 和 日 的 91a 、114p 和 130y 
复合 线 谱 [Balser er al. (1994)] 
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一 天 体 物理 中 的 微波 谱 线 诊断 


约 占星 际 气体 10% 的 He 的 丰 度 在 宇宙 学 过 程 和 星系 演化 的 研究 中 具 
有 重要 的 意义 。He 的 第 一 电离 能 为 24.6eV。 一 光子 若 能 电离 He， 则 必 
定 也 能 电离 H， 反 之 却 不 一 定 。 假 设 HI 区 与 HeI[ 区 处 于 同一 范围 ， 具 
有 相同 的 激发 条 件 ， 引 进 与 复合 线 观 测量 有 关 的 He 的 视 丰 度 TUHeVH)， 
a (net), [ito Q23) 
Ht ) fnanav 

式 中 的 积分 覆盖 全 部 线 轮廓 ， 且 对 H 与 He 的 观测 使 用 同一 望远镜 , 针对 
同样 跃迁 的 复合 线 。 接 下 来 的 问题 是 将 观测 量 视 丰 度 T(He*H") 转 化 为 离 

子 丰 度 N(He*YN(H"), 进一步 得 到 总 元 素 丰 度 [He/H]。 


223 C 与 其 他 重 元 素 的 复合 线 区 与 分 子 云 


CHRR H 复 合 线 的 强度 比 随 n 而 变化 -C 复合 线 的 速度 往往 与 同 
视线 方向 的 分 子 线 速度 相符 ， 却 不 同 于 来 自卫 或 He 线 的 速度 ， 它 的 谱 线 
宽度 与 分 子 线 相似 ， 却 比 来 自 HI[ 区 的 谱 线 窑 得 多 。C 复合 线 的 强度 不 仅 
取决 于 该 区 域 的 物理 条 件 而 且 与 CI 区 沿 视 线 方向 的 位 置 有 关 。 假如 有 一 
个 星 ， 与 它 最 接近 的 是 (HeIL+ HIL+ CIL TO 区 ,其 次 是 (HII 区 + 
CII+ 重 离子 )， 再 其 次 是 《CI[ 区 + 重 离子 + 原子 、 分 子 区 )。 对 冷 的 气体 
而 言 ，He 开 区 将 不 存在 ， 再 加 上 对 元 素 相 对 丰 度 的 考虑 ， 我 们 可 以 简单 
地 描述 为 ( 星 ) 一 (HI 区 ) 一 《CII+ 原 子 、 分 子 区 )。 在 HI 区 方向 发 
现 了 不 少 CI 区 , 在 中 等 密度 Clem?) F, 其 电子 密度 约 10cm? ， 温 度 
不 超过 200K。CI1I 区 的 存在 也 可 能 与 早期 B 型 星 有 关 。 在 致密 分 子 云 中 
EA CIKA, 其 激发 星 是 伴 有 来 自 尘埃 颗粒 远 红外 热 发 射 的 近 红外 点 
源 。 若 CI[ 区 在 HI[ 之 前 ，C 复合 线 的 强度 要 考虑 来 自 HI[ 区 背景 连续 谱 
的 影响 。 图 2.2 是 在 Cas A 方向 、 在 16.7 一 30MHz 探测 到 的 低频 、 高 n 
的 C 射 电 复合 吸收 线 (Kononanenxo1984)。 由 此 ,原子 物理 学 中 的 高 里 
WERT (n 高 达 732) 在 射电 天 文 观测 中 ， 借 助 于 HI[ 区 背景 连续 辐射 
通过 射电 复合 吸收 线 的 形式 得 以 显示 - 











-0 -135 -90 AS 0 4$ 90Vjkm/s) 


图 22 CasA 的 C732G 、C686G . C60a , Cola, Có o 和 
C603a 吸收 线 (KonoBanenxo 1984) 


224 HII 区 的 射电 复合 线 


cm 波段 的 射电 复合 线 适合 于 作为 探 针 去 确定 致密 HI 区 的 物理 参数 。 
例如 当 电子 密度 n10 cm’, ALTE 或 压力 变 宽 的 影响 相对 的 小 , 通 
过 它们 可 以 对 致密 HI 区 的 电子 温度 作出 较 好 的 估计 。 结 合 对 低频 射电 复 
合 线 的 观测 与 研究 还 可 以 得 到 该 区 域 的 密度 。Salem and Brocklehurst 1979 
适合 于 主 量子 数 一 50 一 300 和 电子 密度 m=10 一 10'cm3。 然 而 ，20 世纪 80 
年 代 末 对 射电 复合 线 的 观测 已 可 达到 1mm 波段 。Martin Pintado er al.(1989) 
在 1.17 一 1.42mm 波段 对 MWC 349 的 观测 发 现 H31a 、H30a 和 H29a 的 
流量 密度 比 H41w (3.29mm) 至 少 高 50 们 ,而且 线 外 形 随 波长 由 长 到 短 而 
变 为 双 峰 。 因此 可 以 估计 在 1mm 波段 受 激发 射 在 谱 线 的 辐射 转移 中 起 了 作 
用 。 为 此 ，Walmsley (1990) 将 对 类 氧 原子 能 级 布 居 的 计算 扩展 到 主 量子 数 
n=20~80 和 电子 密度 no-10—10'5cm?. Gordon & Walmsley (1990) 对 
17 
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一 天 体 物 理 中 的 微波 谱 线 诊断 


W3. NGC 1976, NGC 2024、Sgr B2. M17, W49 和 DR 21 等 HII 区 的 
2 和 3mm 波 复合 线 用 IRAM 30m 望远镜 进行 观测 ， 其 结果 与 在 cm 波 观测 
基础 上 建立 起 来 的 非 LTE 模型 相符 . 图 2.3 是 其 中 W3 区 的 mm 波 复合 线 。 
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E23 W3 的 mm 波 复合 线 (Gordon & Walmsley 1990) 





第 二 章 射电 复合 庶 线 


为 研究 密度 低 并 有 强 连续 背景 源 的 部 分 离 化 介质 , 选用 低频 射电 复合 
线 是 比较 合适 的 。 这 类 区 域 发 射线 因 受 激发 射 而 大 大 增强 , 因此 邻近 HIT 
区 的 部 分 离 化 介质 也 可 通过 观测 低频 射电 复合 线 来 研究 。 

为 了 了 解 HI[ 区 的 He 丰 度 ， 一 个 可 行 的 方法 是 测量 He 和 H 射电 复 
合 线 的 强度 比 。 这 个 方法 已 用 来 研究 星系 中 的 丰 度 梯度 。 采用 该 方法 的 前 
提 是 He 的 分 布 相对 均匀 ; H IURI HeI[ 区 有 一 个 简单 的 离 化 结构 以 及 H 与 
He 的 线 转移 是 相同 的 .用 高 空间 分 辩 率 和 高 灵敏 度 技术 观测 He 射电 复合 
线 ,可 以 判断 上 述 假设 前 提 是 否 成 立 , 如 果 线 足够 强 ,可 以 借以 了 解 速度 
场 ， 从 而 检验 HII 区 的 动力 学 模型 。 


225 河 外 射电 复合 线 


由 于 射电 复合 线 是 离 化 气体 的 重要 诊断 探 针 , 科学 家 努力 将 射电 复合 
线 的 观测 推 向 河 外 。 射 电 复合 线 通常 很 弱 又 很 宽 ， 探 测 难度 很 大 。 但 是 如 
果 视 线 到 远 距离 的 被 观测 天 体 中 有 一 个 HIT 区 存在 , 那里 近期 在 核 内 有 恒 
星 形成 发 生 , 于 是 观测 到 的 流量 密度 So 应 为 


So= S,exp(-t, -Tt,) (224) 


8 是 没有 HI 区 在 前 面 的 情况 下 应 该 观测 到 的 源 的 流量 密度 。 此 情况 下 
被 观测 的 源 的 流量 密度 受到 HI 区 的 自由 一 自由 光 深 和 复合 线 光 深 之 和 
的 衰减 。 由 于 HI 区 的 泵 浦 ， 负 的 fx 出 现 了 ， 被 观测 的 源 在 复合 线 频率 
下 的 流量 密度 S, 的 衰减 比 之 其 他 频率 的 要 小 ， 


S, =[S, ext expl] T, |) (225) 


这 就 是 受 激 复合 射电 发 射 谱 线 。 由 于 受 激发 射 谱 线 会 得 到 极 大 的 放大 , 很 
远 的 星系 〈 例 如 M82) 也 会 变 得 可 观测 的 了 。 通 过 射电 复合 线 观 测 和 模 
型 计算 ，M82 的 电子 密度 数量 级 为 10icm ,推导 得 到 的 温度 约 5000K。 星 
系 NGC 253 的 射电 复合 线 强度 的 观测 结果 可 通过 在 核心 处 的 连续 源 造成 
的 受 激发 射 来 理解 。 

类 星体 与 活动 星系 核 含有 大 量 离 化 气体 , 会 产生 射电 复合 线 。 由 于 它 
们 都 离 得 很 远 , 难于 探测 到 自发 发 射 的 射电 复合 线 , 但 是 如 果 视 线 到 远 距 
离 的 被 观测 天 体 中 有 一 个 HII 区 存在 , 产生 了 得 到 极 大 地 放大 了 的 受 激发 
射 射 电 复合 线 ， 观 测 便 是 可 能 的 了 。 


天 体 物理 中 的 微波 ; 


第 三 章 星际 与 拱 星 微 波 受 激 辐射 
(MASER， 脉 泽 ) 


谱 线 的 辐射 机 制 有 热 与 受 激 辐射 之 分 。 关 于 分 子 谱 线 ,本 书 首先 展示 
微波 受 激 辐 射 “MASER， 脉 泽 ) 线 。Weaver et al. (1965) 和 Gundermann 
(1965). 在 4=18cm 对 儿 个 HIT 区 探测 到 强 的 OH 发 射线 。Perkins, Gold 
& Salpeter(1966) 和 Litvak(1966) 以 脉 泽 放 大 机 制 来 解释 这 些 令 人 费解 的 现 
象 。 脉 泽 发 生 在 小 的 点 源 ,通常 与 恒星 形成 区 或 演化 星 拱 星 包 层 成 协 ， 除 
了 光度 高 还 具有 谱 线 窄 、 时 变 和 高 度 偏振 的 特点 。 脉 泽 是 恒星 形成 区 与 演 
化 星 拱 星 包 层 物理 条 件 的 最 好 的 探 针 ， 提 供 了 恒星 诞生 与 死亡 的 珍贵 信 
息 。 它 对 于 河 外 活动 星系 核 的 研究 更 有 其 独到 的 功能 。 由 于 脉 泽 源 的 角 尺 
寸 极 小 ， 它 们 还 可 以 用 来 研究 星际 散射 和 测量 距离 。 
Cheung et al. (1969) 发 现 HzO 是 继 OH 之 后 第 二 个 具有 空间 脉 泽 的 分 
子 。 随 后 发 现 的 具有 空间 脉 泽 的 主要 分 子 是 CHOH (Barrett, Schwartz & 
Waters 1971) 和 SiO (Snyder & Buhl 1974). 还 有 一 些 分 子 例如 NH3、 CH, 
HCO, HCSN 等 也 被 发 现 能 级 布 居 数 反 转 现象 ( 即 负 激发 温度 、 负 光 深 )， 
但 是 没有 足够 的 绝对 光 深 值 来 产生 强 的 脉 泽 。 
银河 系 典 型 的 OH 脉 泽 源 的 光度 是 Lon~103Lo。，HzO 脉 泽 源 Lpo ~ 
10 刀 e， 而 谱 线 的 宽度 甚至 仅 50kHz。 河 外 星系 观测 到 的 巨 脉 泽 
《megamaser) 的 Lou^:10—10*Lo, L no =10? 一 6x102Lo。OH 脉 泽 源 的 视 
角 尺 寸 约 为 0“005 (例如 W3) 至 >01 (Pli Mira 变星 IRC+10011 ), H;O. 
脉 泽 源 相对 小 ， 约 为 0.0003( 例 如 W49) 至 07003 (例如 Orion A). 相应 的 
线 尺寸 OH X 10~10AU, H:O 为 1 一 10AU。 脉 泽 源 的 亮 温度 是 以 
观测 得 到 的 流量 密度 S. 和 VLBI 测 出 的 源 的 角 尺 寸 4 Q ， 通 过 关系 式 
s, -Atao GD 
计算 得 出 。 银 河 系 的 OH 脉 泽 亮 温 度 可 达到 102K， H0 脉 泽 可 达到 
105 K. Bit VLBI 角 尺 寸 测量 精度 的 改进 ， 计 算 值 会 有 所 提高 。 与 HI 
区 成 协 的 HzO 脉 泽 强 度 的 时 变 尺度 可 以 是 几 天 或 几 月 , 变化 幅度 也 很 大 。 
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第 三 章 星际 与 拱 星 微 流 受 激 辐 射 《MASER， 脉 泽 ) 


OH 脉 泽 的 时 变 尺 度 和 变化 幅度 比 HzO 脉 泽 小 . 与 HI 区 成 协 的 OH 脉 洋 
通常 是 高 度 偏振 的 ， 各 种 偏振 类 型 诸如 100% 线 偏振 和 100% 圆 偏振 都 可 
观测 到 ， 但 高 度 圆 偏振 是 最 常见 的 。 HzO 脉 泽 通常 不 偏振 , 但 有 些 源 有 明 
显 的 线 偏振 ， 例 如 Orion A 甚至 偏振 和 强度 均 有 时 变 。 

脉 泽 的 理论 研究 涉及 的 是 出 现 能 级 布 居 数 反 转 的 分 子 或 原子 的 结构 、 
能 级 特别 是 脉 泽 跃迁 对 应 的 上 下 能 级 )， 什 么 机 制 将 处 于 下 能 级 的 分 子 
《或 原子 ) 抽 运 到 上 能 级 ? 天 文 脉 泽 的 饱和 现象 ， 有 关 脉 泽 源 的 光度 、 
尺度 、 庶 线 宽度 与 偏振 的 解释 等 等 。 简 而 言 之 就 是 脉 泽 的 激发 与 辐射 转 
移 过 程 。 


3.1 ”辐射 转移 和 统计 平衡 方程 


首先 在 最 简化 的 前 提 下 来 做 讨论 脉 泽 的 辐射 转移 和 统计 平衡 方程 
(Reid & Moran 1981)。 脉 泽 分 子 有 许多 能 级 ， 而 在 简化 处 理 中 只 突出 与 该 
脉 泽 跃迁 有 关 的 上 下 两 个 能 级 ， 而 将 客观 存在 的 别 的 能 级 归结 为 “其 他 ” 
能 级 。 输 运 乔 且 也 只 考虑 一 维 过 程 。 

假设 某 分 子 脉 泽 跃 迁 的 上 、 下 能 级 分 别 标记 为 u 和 1。n。 和 nm 分 别 为 
上 下 能 级 的 分 子 数 密度 ，/, 是 比 强度 。 于 是 该 谱 线 的 转移 方程 为 


dh _ w 


d 4x 


式 中 Au 和 Bi 是 对 应 跃迁 的 Einstein 系数 ，w ,是 归 一 化 的 谱 线 外 形 函 数 。 
(3.2) 式 对 频率 积分 后 得 到 (3.3) 式 。 


ln —m)Bl, nA] G2) 


doo 
二 = 了 AVI 人 mB nA] G3) 
其 中 
la J 1,9,dv. 
IAv f: Ldv 84) 


由 于 脉 泽 辐射 谱 线 宽度 不 会 大 于 Doppler 谱 线 宽度 4 vo， 式 (3.4) 中 的 
Aven" vp. 与 标准 的 辐射 转移 方程 (3.5) 对 比 ， 


a 





t =x +e G5 

吸收 系数 为 
mM iig 

Eas mB, G5 

发 射 系数 为 
hv 
tV G7 

能 级 布 居 的 速率 方程 为 


Se cn, -n)B I -rA +R (n-m) - Tr, G3.8) 
和 =I) -Tn G9) 


严 是 脉 泽 分 子 的 总 数 密度 ,Ri 和 R。 分 别 是 每 个 分 子 抽 运 到 状态 1 和 的 速 
率 ，m=m+tm。 J=KLQ14r),r 为 脉 泽 状 态 的 寿命 的 倒数 ， 即 衰减 常数 ， 
假设 u, 1 能 级 的 衰减 常数 相等 ,统计 权重 gio gue T 描述 分 子 从 脉 泽 能 级 
(1 或 u) 转移 到 其 他 能 级 ， 这 种 跃迁 可 能 由 于 自发 ， 也 可 能 受到 红外 或 
其 他 更 硬 光子 的 感应 ， 还 可 能 由 于 碰撞 等 等 。 


在 星际 脉 泽 理论 中 通常 假设 能 级 布 居 满 足 稳 态 速率 方程 ， 即 2 =0, 


原因 是 达到 稳 态 所 需要 的 时 间 比 星际 脉 泽 发 生 强度 时 变 的 时 标 要 短 得 多 。 
但 是 如 果 该 脉 泽 发 射 场 有 脉冲 星 ， 这 个 假设 便 不 能 成 立 。 


ssp = T. =0 用 于 GG 及 式 和 (39) 式 ， 并 略 去 自发 跃迁 项 , W 


AR r 
Ann, -n z(n,*n)— 


R T*2B,I(Q/4n) om 
其 中 R 和 4R 分 别 为 R 和 的 和 与 差 。 
假设 “和 “为 常数 ， 在 一 维 空间 里 解 式 (3.5) 得 到 
42-196 *fd-em) 611) 





FEF 星际 与 拱 星 微波 受 激 辐 射 (MASER， 脉 泽 ) 





脉 泽 的 特性 是 mn,>m， 因 此 由 式 (3.6) 可 知 吸收 系数 x< 0， 从 而 光 深 xz 亦 
为 负数 ， 于 是 发 生 的 是 指数 式 的 放大 而 非 吸收 。 通 常会 在 Rayleigh-Jeans 
近似 下 (A.2 式 ), 将 强度 /转换 到 等 价 黑体 的 亮 温度 To FERGIE 
表示 为 

T,(-17,0)-7, je ** «T, (3.12) 
其 中 激发 温度 Te 的 定义 为 


Dagta (3.13) 
n 


上 为 Bolztmann 常数 参考 A.1.4 及 A.1.6 节 )。 在 出 现 能 级 布 居 数 反 转 的 

脉 泽 情况 下 ，m > m. Ta <0。 T, (0) 是 背景 发 射 的 亮 温度 。 由 式 (3.10) 

可 见 布 居 数 的 反 转 程度 ， 即 数 wm 因 2BI CO JA. MET 而 减 小 ， 这 就 

是 脉 泽 达 到 饱和 了 。 在 Rayleigh-Jeans 近似 下 引进 饱和 状态 的 亮 温 度 Ty, 
T22By (Q/4n) 


由 式 (A.9)、(A.2) 以 及 (A.18) 得 到 
T,= Y (3.14) 
当 脉 泽 未 饱和 时 ，T > (2B.19/ 4n) ， 布 居 数 差 Ano 由 (3.10) 式 得 
AR 
An, = (n, t 
饱和 时 的 布 居 数 差 Am 由 (3.10) 式 得 
An e AmI(2B8,19/ An) (3.15) 
即 在 逐步 饱和 时 ， 其 布 居 数 差 是 与 受 激发 射 速率 成 反比 的 ， 而 x7 和 di/dz 
都 与 9 成 正比 。 如 果 对 一 维 板 状 几何 而 言 ， 脉 泽 的 射 束 立体 角 是 常数 ， 
强度 随 距离 = 而 线性 增长 ， 对 球 或 圆柱 体 的 三 维 几何 而 言 ， 立 体 角 与 距离 
z 的 平方 成 反比 ， 强 度 在 饱和 区 与 距离 z 的 三 次 方 成 正比 。 
本 节 是 在 两 能 级 下 ， 讨 论 脉 泽 一 维 的 辐射 转移 过 程 。 正 如 A.1.5 节 所 
指出 的 细致 的 分 析 ， 可 能 及 个 能 级 与 脉 渗 的 形成 有 关 ， RERNA 


类 似 (A.28) 式 的 联 立方 程 。 本 书 将 在 3.2 节 结合 SiO 脉 渗 ， 介 绍 解 多 能 
级 的 辐射 转移 方程 的 一 个 例子 。 
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天 体 物理 中 的 微波 谱 线 诊断 


32 SiO 脉 泽 


3.1 节 是 在 上 u), F (D 两 能 级 下 来 解 辐射 转移 方程 ， 本 节 将 结合 
SiO 脉 泽 引进 多 能 级 的 辐射 转移 统计 平衡 方程 。SiO 是 双 原子 分 子 ， 有 关 
该 分 子 的 结构 能 谱 等 基本 知识 可 参考 附录 A.4。 


Efhc(cm) 
Ek (Kelvin) 














图 3.1 SiO MRE (vo 041.2》, 实 线 箭头 表示 肪 洋 (Moran 1976) 

图 3.1 是 w=0，1, 2 的 SiO 能 级 图 。 表 3.1 列 出 已 探测 到 的 星际 与 拱 

Æ SiO 脉 泽 。 双 原子 分 子 SiO 转动 跃迁 的 选择 律 为 Av=0,A Jo 1. BUR 
振动 激发 态 能 级 E(w) 与 基态 能 级 El(y=0) 之 差 相 当 大 E(=1)-E(=0)= 
1800K; E(-2)-E(-0)-3500K; E(v-3)-E(0)-5300K; E(w=4)-El(w=0)= 
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7000K， 但 是 不 同 振动 态 =0，1，2，3，4,… 相 同 转动 线 的 频率 却 非常 接 
近 ,例如 w=0,1,2,3,4,… 的 三 1 一 0 转动 线 的 频率 都 接近 43GHz( 波 长 7mm)。 
X31 已 探测 到 的 星际 与 拱 星 SiO KF 





频 率 (GHz) 
42.5193 
42.82054 
43.12203 
86.24335 
129.36326 
86.84689 
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虽然 大 多 数 的 SiO 脉 泽 出 现在 晚 型 星 的 拱 星 包 层 ， 但 是 恒星 形成 区 
Orion KL 却 是 首先 被 发 现 的 SiO 脉 泽 源 .SiO 的 v= 1 和 2 振动 激发 态 的 
若干 转动 线 在 Orion KL 时 现 强 脉 泽 , 为 了 探讨 SiO 振动 基态 v= 0 的 发 射 
线 的 性 质 是 热 的 还 是 受 激发 射 的 ，Zeng er al. (1987) 试 图 构成 一 个 简化 模 
型 , 通过 解 多 能 级 的 辐射 转移 统计 平衡 方程 寻求 能 拟 合 观测 结果 的 最 佳 
物理 参数 。 模 型 中 IRe2 是 一 个 年 轻 星 正 处 于 恒星 形成 的 最 后 阶段 ， 其 光 
BER 10*—107Lo, 质量 流失 速率 为 10+ 一 103Moyr', 在 离 IRe 2a X 10cm. 
处 ， 膨 胀 速度 超过 平均 湾流 速度 ， 温 度 降 到 大 约 1500K。 离 IRe2 更 远 ， 
温度 会 连续 下 降 ,该 区 域 的 高 熔点 物质 ,诸如 AbO、CaTiO， 和 Ca;ALSIO; 
可 能 凝结 成 尘埃 。 ， 对 于 SiO 跃迁 有 影响 的 因素 应 包括 来 自 IRc2、 
来 自 尘 埃 和 来 自 宇宙 背景 的 辐射 场 。 

统计 计算 共 涉及 振动 态 v=0, 1, 2, 3 的 转动 态 /=0~7 共 32 个 能 级 。 
有 关 某 能 级 j 的 平衡 方程 为 


XnC, «YU *Y nA -Ync, *Yn,,)*Y nA, 
产 12….32 616 


(3.16) 式 代表 32 个 联 立方 程 。Ay 和 By 是 Einstein 辐射 跃迁 几率 。 Cy 是 
BHREGIJUE. Uy 是 在 i, 了 能 级 间 跃 迁 频 率 wy 下 的 辐射 场 . 由 是 在 能 级 
iff Sio 分 子 数 密度 。 
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ROGER e oki 


有 关 能 级 巨 以 及 红外 与 微波 范围 内 的 Einstein A 系数 可 参考 Langer & 
Watson(1984)。 碰撞 速率 的 计算 可 参考 Bieniek & Green (1983) 和 Langer & 
Watson (1984)。 根 据 Orion KL 的 v =1, 2 发 射线 外 形 的 双 峰 的 间隔 估计 
SiO 脉 泽 区 可 能 处 在 一 个 以 12 km s 速度 膨胀 的 这 层 中 。 由 于 该 膨胀 速 
度 远大 于 动能 温度 Ti=1500K 对 应 的 Doppler 线 宽 ， 因 此 可 以 用 Sobolev 
近似 来 描述 辐射 转移 过 程 。 采 用 逃逸 几率 方法 ， 辐 射 场 Ui 可 表示 为 





(3.17) 
其 中 By 和 Te DAA ERR i 跃迁 到 j KERLAE, Ta MS 


是 IRc2 辐射 场 的 辐射 温度 和 稀释 因子 。7w 是 字 宙 背景 辐射 温度 ，Tw 
z27K. T, 是 尘埃 温度 ， ng 是 在 频率 wy 下 的 尘埃 不 透明 度 。 对 于 nyk 
FÌ Kwan & Thuan (1974) 建 议 的 两 种 形式 


Ny e wm We 

E W>w (v= 8565 GHz) (3.18) 
"y Qu vcvo 

zl Ww (w= 2711 GHz) (3.19) 


其 中 的 wo 值 是 根据 Gezari et aL.(1974)1 350 4 的 观测 数据 来 确定 的 。 假 设 
Tas SA Ta 分 别 为 不 随 跃 迁 变化 的 常数 。 
在 大 速度 梯度 模型 《Goldreich er al.1974) 下 ， 由 能 级 i 到 j 跃迁 的 光 


Brus 
n ( nyg, 
4 (3.20) 
RP Ver 是 平均 速度 梯度 。 
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计算 需要 五 Tas To fe 所 分 子 数 密度 n CH) 和 SiO 相对 Hs 的 
分 子 数 丰 度 Fu 等 参数 ，Fm = n(SiO)/n(H2)。 设 定 一 组 参数 ， 可 以 求 得 能 
级 i 相对 基态 能 级 的 布局 数 之 比 的 自治 解 ， 从 而 通过 计算 ， 可 以 求 出 由 i 
能 级 至 j 能 级 的 跃迁 所 对 应 的 rm ByRIT,, 。 如 果 计算 结果 与 观测 数据 
相符 , 可 以 认为 该 参数 组 恰当 地 反映 了 真实 的 物理 状况 。Zeng er aL(1987) 
在 上 述 模型 下 ， 通 过 解 多 能 级 的 辐射 转移 统计 平衡 方程 指出 在 Orion KL 
离 IRe2 距 离 2 一 5x 10 cm 处 有 一 个 v=1 和 2 的 SiO 脉 泽 区 ,而 在 10'Sem 
远 距离 处 有 一 个 v=0 的 弱 脉 泽 区 ,那里 的 n(H2) =107cm3， 亮 温度 仅 是 
v=1 脉 泽 的 千 分 之 一 。 此 后 同行 对 该 文 的 引用 ， 均 表明 对 其 计算 结果 的 
认同 。 

自从 SiO 脉 泽 在 Orion KL 探测 到 以 后 ，20 世纪 80 年 代 对 恒星 形成 
区 的 SIO 脉 泽 进行 大 规模 的 搜索 ， 大 多 数 的 结果 是 负 的 。Morita er al. 

(1992) 对 已 测 到 SIO 脉 泽 的 Orion KL(SiO v =2,1 J 2150). 
W51-IRS2(SiO "=27=1 一 0) 和 Sgr-B2 MDS(SIO v =1 J 21 0) 三 个 恒星 
形成 区 的 精确 脉 泽 源 位 置 进行 测量 .在 观测 的 基础 上 ,该 文 指出 这 三 个 区 
城 的 光度 都 超过 太阳 光度 Le 并 与 强 高 速 外 流 成 协 , SIO 脉 泽 和 H:O 脉 泽 
的 位 置 基本 相符 ， 且 Orion KL 的 SiO BKHERI H:O 脉 泽 的 径 向 速度 是 相 
同 的 , 事实 上 在 此 之 前 的 一 些 论文 里 (例如 Zeng & Lou, 1988) 已 对 Orion 
KL 采用 以 IRe2 为 中 心 的 径 向 速度 相同 的 壳 层 模型 ， 推 算出 四 种 分 子 肪 
泽 离 IRc2 的 距离 (单位 ，10*cm)，r(SiO) -2—4 Jib, r(H:0)=(1~7)10, 
AOH)=(0.7~3)10°, (CH;OH)=(0.5~2)10° 最 远 。 此 外 Morita er al.(1992) 
的 观测 结果 还 表明 W51-IRS2 的 SIO 脉 泽 的 径 向 速度 虽然 也 在 H;O 脉 泽 
的 径 向 速度 的 范围 内 ， 但 与 最 强 的 脉 泽 斑 及 HI 的 速度 并 不 一 致 。 在 
Sgr-B2 MD5 SiO. 脉 泽 的 径 向 速度 正好 超出 HO 脉 泽 的 径 向 速度 的 范围 。 
因此 每 个 源 都 需要 细致 地 分 析 和 研究 .看 来 只 有 少数 恒星 形成 区 或 是 在 恒 
星 形成 过 程 中 只 在 极 有 限 的 时 间 阶段 里 能 满足 呈现 SIO 脉 泽 所 要 求 的 物 
理 条 件 。 


322 WEEEK SIO 脉 泽 


虽然 SiO 脉 泽 1974 年 首先 在 Orion KL-IRc2 被 探测 到 ， 但 此 后 在 恒 
星 形成 HI 区 搜索 更 多 SIO 脉 泽 的 努力 均 未 成 功 。 后 来 ,Kaifu er al (1975) 
针对 晚 型 星 搜索 更 多 SIO 脉 泽 的 努力 却 得 到 了 成 功 .Jewell etal. (1991) 
对 演化 星 的 "=1， 关 1 一 0 SIO 脉 泽 的 巡天 研究 表明 : SiO 脉 泽 存在 于 脱 胀 


z 
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的 拱 旺 包 层 的 内 部 ， 它 提供 了 对 恒星 系统 速度 的 良好 估计 ; SiO 脉 渗 的 强 
度 与 12 wm 红外 流量 相关 ; SiO 脉 泽 的 强度 与 1612MHz OH 脉 泽 强度 及 
恒星 质量 流失 速率 无 关 ; v =0 /=1 一 0 的 脉 泽 或 热 的 发 射线 常 可 测 到 ; v =0 
和 v=1 的 J=1 一 0 的 发 射线 强度 是 相关 的 。 

Habing 1996 对 拱 星 包 层 的 脉 泽 研究 作 了 很 有 参考 价值 的 评述 。 截 至 
1996 年 ， 已 知 的 拱 星 包 层 SIO 脉 泽 约 有 450 处 。SiO 振动 态 v =0, 1, 2 
和 3 的 较 低 (J<6) 的 转动 发 射 谱 线 可 在 晚 型 星 与 红外 天 体 测量 到 。 早 期 
的 VLBI 测 量 (Moran er al.1979) 表明 R Cas (fj v 21, J=1—0 脉 泽 班 ， 
尺度 约 6mas， 亮 温度 超过 10K. v -0, J =1 一 0 谱 线 常 较 宽 ， 可 能 是 热 
线 ， 但 是 有 的 宽 线 上 有 罕 的 尖端 ， 可 能 是 由 脉 泽 形成 的 。 所 有 的 Mira 变 
星 和 OH/IR 星 可 能 都 是 SiO 脉 泽 源 ,SiO 线 的 轮廓 含有 多 个 不 同 的 速度 分 
量 , 它们 互相 混合 形成 一 个 无 规则 的 尖锐 外 形 。 这 些 轮廓 约 几 个 月 的 时 间 
范围 里 会 变形 , 有 些 峰 可 能 存在 得 长 久 一 些 。 不 同 的 脉 泽 线 有 时 会 有 近似 
相同 的 轮廓 。 一 个 区 可 能 同时 有 两 条 或 更 多 的 线 发 射 ， 特 别 是 v =1 和 2 
WJ =1~~0 这 两 条 线 。VLBI 测量 表明 大 约 一 半 的 发 射线 来 自 小 的 分 立 结 
构 ， 例 如 气泡 或 团 块 。 脉 泽 发 射 形成 一 个 环 ， 其 半径 约 为 恒星 半径 的 2 一 
4 倍 。 脉 泽 与 径 向 矢量 相 切 。 脉 泽 流 量 随 恒星 流量 在 恒星 脉动 时 的 变动 而 
变化 。 较 明亮 的 星 的 SiO 脉 泽 的 流量 更 大 。SiO 脉 洋 的 流量 不 像 OH 和 
HzO 的 流量 那样 强 地 依赖 于 恒星 质量 流失 率 M 。 线 轮廓 中 的 个 别 分 量 有 
时 会 出 现 50% 的 线 偏振 .建立 在 辐射 激发 基础 上 的 理论 模型 计算 可 能 解释 
上 述 观测 到 的 特征 。 


33 OH 脉 泽 


基态 的 SiO. H;O 和 CHOH 的 电子 角 动 量 矩 入 均 为 零 ， 而 OH 分 子 
则 不 然 , 它 的 基态 是 :II, 即 A=1，M.=1/2。 于 是 其 总 电子 角 动 量 量 子 数 为 
A+Ms=3/2 CH 3.2 左 列 ) 或 A- M.=1/2 (图 3.2 右 列 )， 这 便 是 自 旋 劈 裂 。 
包括 转动 的 总 角 动 量 矩 左 列 为 32, 5/2, 7/2,… 右 列 为 12，3/2，5/2，…。 
由 于 电子 角 动 量 矩 和 转动 角 动 量 矩 的 相互 作用 每 个 能 级 又 劈 腹 为 两 条 称 
之 为 人 双重 线 。 又 由 于 氢 核 角 动 量 失 和 电子 自 旋 角 动量 矩 之 间 的 超 精细 
自 旋 相互 作用 ， 和 双重 线 再 度 劈 裂 〔 图 3:25. 





FE? E852 RSOi£ (MASER, Ho) 








^ma 


E 
Ef (Kelvin) 





oH 














图 32 OH 的 能 级 图 (Moran 1976) 


已 知 的 OH 脉 泽 见 表 3.2。 最 强 的 发 射 来 自 基态 re，J-3/2 的 跃迁 ， 
两 条 主线 F=1 -1 (1665402MHz), F-2— 2. (1667.359MHz) 和 两 条 伴 线 
F=1 一 2 (1612231MH), F-2— 1 (1720.530MHz) ,这 些 线 都 分 布 在 18cm 
波段 。 

Moran et ol(1968) 首 先 用 甚 长 基线 干涉 仪 ， 了 解 OH 脉 泽 斑 的 尺寸 约 
几 个 毫秒 ， 亮 温度 约 102K。 由 于 在 银河 系 的 许多 HJI 区 均 发 现 了 OH M 
泽 ， 写 为 OH/ HIL， 于 是 它 被 认为 恒星 形成 区 的 标记 。 进 一 步 Wilson & 
Barrett(1968) 指 出 在 2 微米 巡天 表 Two Micron Sky Survey) 列 出 的 许多 
红外 源 OR) RIT OH 脉 泽 ， 写 为 OH/IR 源 。 多 数 OH/IR 源 是 演化 红 
巨星 ,长 周期 变星 。 由 此 ,在 20 世纪 70 年 代 科学 家 认为 天 体 脉 泽 与 恒星 
的 早期 与 晚期 演化 成 协 。 

与 HORF, OH 是 顺 碰 分 子 。 与 HI 区 成 协 的 星际 OH 脉 泽 源 党 
为 高 度 偏振 ，100% 的 线 偏振 与 100% 的 圆 偏振 都 能 观测 到 . 它 的 偏振 可 用 
谱 线 的 Zeeman 效应 来 解释 。 若 脉 泽 区 的 磁场 足够 强 ， 能 使 劈 错 大 于 脉 渗 
线 宽 ， 便 可 以 观测 到 偏振 。 恒 星 OH 脉 泽 多 数 现 测 不 到 偏振 ， 因为 脉 泽 
KARRE 10—10 70m, 磁场 太 弱 ， 不 能 使 劈 腊 大 于 脉 泽 线 宽 。 此 外 脉 
泽 源 通常 含有 许多 分 量 ， 它 们 的 谱 线 混合 在 一 起 ， 即 使 Zeeman 劈 裂 大 ， 
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也 不 可 能 用 单个 望远镜 来 研究 偏振 。 
3.3.1 星际 OH 脉 泽 


对 和 恒星 形成 成 协 的 OH 脉 泽 的 性 质 的 研究 已 经 有 近 40 年 的 历史 。 
星际 OH 脉 泽 的 附近 或 相同 位 置 总 有 致密 (<<lpc) HI[ 区 ,星际 OH 脉 
泽 物理 上 与 创建 致密 HII 区 的 非常 年 轻 的 热 星 成 协 。OH 分 子 作为 中 性 气 
体 包 囊 体 的 一 个 部 分 与 尘埃 一 起 围绕 着 致密 HIT 区 .根据 尘埃 的 红外 辐射 
可 知 侍 埃 温度 大 约 300K。 气 密度 10~10'cm? 能 够 为 脉 泽 放 大 提供 足够 
的 柱 密度 ， 过 高 的 密度 会 导致 能 级 布局 的 热 化 ， 从 而 导致 脉 泽 的 消失 。 根 
Wi Zeeman 9529, 估计 磁场 强度 约 2 一 10mG. 早 期 的 工作 , 例如 Habing et al. 
1974, 确立 了 强 OH 脉 泽 与 致密 的 或 超 致密 的 HI 区 成 协 。HII/OH 区 的 
原型 是 W3 (OH)， 它 呈现 了 所 有 已 知 的 OH 脉 泽 。 此 后 对 自行 的 测量 确 
定 OH 脉 泽 以 几 个 xm s 的 速度 由 HI 区 向 外 伸展 (Bloemhof er al. 1992)。 
现在 已 了 解 OH 脉 泽 还 与 大 质量 年 轻 星 的 双 极 外 向 流 成 协 ，OH 脉 泽 是 垂 
直 于 双 极 外 向 流 的 致密 分 子 盘 的 温暖 的 内 部 区 域 的 示 踪 物 。 典 型 的 星际 
OH 脉 泽 谱 含 许多 分 量 分 布 在 10km s 的 径 向 速度 范围 内 。 每 个 分 量 显现 
Ro 10cm 的 班 ， 互 相 成 团 分 布 在 直径 10%~10"cm 的 范围 内 。 大 多 数 
谱 线 分 量 是 强 圆 偏振 的 ， 出 现 线 偏振 的 情况 相对 少 。 星 际 OH 脉 洋 在 几 
年 的 时 间 里 会 产生 10% 的 强度 变化 ， 即 时 变 . 


mil 已 探 测 到 的 星际 与 拱 星 OH No 








跃迁 S # (MHz) 
Imus 3. Fe-2 1612231 
PRm J=32, Fel 1665.402 
Ixus F3. Fe2 一 2 1667.359 
fms BM F3 1720.530 
mae fA, Feo 466042 
Eae BAD. Felo 4765.562 
PRm 50. F=2—2 6030.747 
"mae JSN, F=3—3 6035.092 
Rim JIR, FeA—A 13441417. 
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1665. 1667 和 1612 MHz 三 条 OH 脉 泽 线 的 特征 取决 于 包 层 中 的 尘 
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星际 与 拱 星 微波 受 激 辐射 . MGE) 


埃 光 Won, © MR Tyryn eel, 1655/1667 MHz. BH ERTIK: 
如 果 mnm >1，1612 MHz 脉 泽 线 最 强 ， 并 有 规则 的 双 峰 外 形 ， 在 最 厚 的 
包 层 里 1612 MHz 脉 泽 会 比 1655/1667 MHz 脉 泽 线 弱 。 半 有 规则 变星 的 
BFR, OHR 星 最 强 ， 而 Mira 变星 居间 。1612 MHz 脉 泽 流量 与 红 
外 流量 呈正 相关 , 但 是 这 种 相关 的 弥散 之 大 难以 解释 。 膨胀 的 拱 星 包 层 模 
型 已 发 展 到 可 以 用 来 寻找 脉 泽 线形 成 的 物理 学 与 动力 学 条 件 。 常 数 速度 的 
球形 对 称 薄 沉 层 模型 对 于 解释 强 1612MHz 脉 泽 是 有 效 的 。1665/1667 Hz 
线 外 形 可 以 用 径 向 速度 有 梯度 的 厚 壳 层 模型 来 解释 . 在 薄 壳 层 模型 可 行 的 
情况 下 , 结合 综合 孔径 成 图 观测 结果 ,通过 两 脉 泽 峰 的 光 曲 线 推导 光 行 时 
间 效 应 ， 可 以 推演 几何 距离 。 在 VLBI 观测 中 有 时 会 发 现 非常 亮 而 非常 小 
的 光斑 , 这 种 光斑 可 能 是 恒星 光 球 的 脉 泽 放大 图 像 ， 它 可 以 用 来 测量 视差 
和 自行 。 半 规则 和 Mira 变星 的 脉 泽 发 射 呈 现 多 斑点 ， 多 数 发 射 来 自 一 些 
小 斑点 (Habing 1996)。 


3.3 OH 脉 泽 的 偏振 与 磁场 


OH 脉 泽 在 磁场 下 Zeeman 劈 裂 超过 脉 泽 的 线 宽 的 特性 ， 可 以 直接 用 
来 测量 磁场 强度 和 探测 亚 角 秒 尺度 的 磁场 结构 。 磁 场 对 分 子 双 极 外 流 的 动 
力学 与 演化 , 特别 是 对 外 流 的 准 直 性 起 重要 的 作用 。 由 观测 到 的 OH 肪 泽 
的 Zeeman 辟 弄 可知 ,典型 的 磁场 强度 约 SmG. 一些 OH 脉 泽 的 偏振 测量 
表明 磁场 的 扭转 特性 ， 围 绕 盘 有 一 个 环 状 的 分 量 (Cohen et al. 2003)。 磁 场 
结构 的 研究 要 求 高 的 空间 分 辩 素 , 通常 需要 使 用 MERLIN (Multi-Element 
Radio-Linked Interferometer Network) 和 VLBA 等 大 型 干涉 仪器 ,关于 OH 
脉 泽 偏振 的 模型 计算 建议 可 先 参考 Gray er al.(2003) 一 文 。 该 文 解 稳 态 脉 
泽 方程 就 是 用 本 书 第 3 章 第 1、2 节 所 介绍 的 大 速度 梯度 近似 (或 Sobolev 
近似 )。 在 磁场 作用 下 量子 数 为 F 的 超 精细 结构 的 简 借 能 级 分 裂 为 2F+1 
个 磁 量 子 数 为 me 的 磁 超 精细 子 能 级 。 例如 ,跃迁 1665MHz 的 能 级 分 裂 换 
算 成 速度 为 0.57km s mG" 。 如 果 统计 平衡 计算 涉及 OH 的 48 个 超 精 细 能 
级 ，Zeeman BYRE 384 个 磁 超 精细 子 能 级 。 


34 HO 脉 泽 


3.4.1 水 的 22GHz 及 其 他 脉 泽 


水 是 地 球 大 气 、 晚 型 星 拱 星 包 层 和 星际 介质 中 最 丰富 的 分 子 之 一 。 由 
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于 水 分 子 中 两 个 氧 原子 核 自 旋 相 互 取向 之 不 同 分 为 正 水 1 =1) 与 仲 水 
《1=0)。 正 仲 水 在 热平衡 下 以 3 : 1 的 比例 存在 ， 它 们 之 间 的 跃迁 是 禁 戒 
的 。 由 于 地 球 大 气 的 吸收 ， 字 宙 水 的 许多 跃迁 在 地 面 不 能 观测 到 。 自 从 
Cheung et al(1969) 用 地 面 望远镜 观测 到 正 水 电子 基态 、 振 动 基态 的 616 一 
55 脉 泽 〈22GHz) 以后， 在 恒星 形成 区 与 拱 星 包 层 探测 到 千 百 个 22GHz 
HO 脉 泽 源 。 对 616 一 523 线 的 观测 , 特别 是 VLBI 高 空间 分 辨 的 观测 积累 
了 星际 水 脉 泽 运动 学 和 年 青 恒星 质量 外 流 的 宝贵 资料 。 但 是 赁 单 谱 线 资料 
很 难 建立 起 水 脉 泽 抽 运 机 制 的 模型 。20 世纪 80 年 代 初 用 机 载 望远镜 对 猎 
户 座 探 测 到 仲 水 线 315—229 (183GHz) 和 正 水 线 414 一 321 (380GHz), Hi 
然 有 迹象 表明 它们 可 能 是 脉 泽 ， 但 是 它们 的 确切 性 质 及 空间 分 布 尚 不 清 
楚 。1990 年 后 由 于 短 毫米 波 和 亚 毫米 波 技术 在 天 文 上 的 应 用 ， 情 况 发 生 
重大 变化 。 亚 毫米 波 的 正 水 基态 10—9,. (321GHz). 脉 泽 在 非常 热 的 恒 
星 形成 区 和 超 巨星 周围 被 观测 到 。 仲 水 基态 的 3s 一 2 脉 泽 在 巨 分 子 云 、 
低 质量 恒星 形成 区 与 演化 星 包 层 被 观测 到 。 另 一 条 仲 水 基态 脉 泽 5,54 
(325GHz) 在 恒星 形成 区 被 观测 到 。 此 外 ， 在 受 冲击 的 分 子 去 区 和 晚 型 
星 拱 星 包 层 还 探测 到 正 、 仲 水 振动 激发 态 的 发 射 与 吸收 线 ( 表 3.3)。 所 有 
这 些 成 果 表 明了 对 字 宙 HzO 分 子 多 谱 线 研究 的 一 个 成 功 的 开端 (Menten 
1991). 
A33 已 探测 到 的 星际 与 拱 星 HO 脉 泽 








跃迁 频率 (MHz) 
64755 222508 
Ya dut n 96261.16 
3572» 18331012 
va S6 232686.70 
10579. 32122564 
55745 32515292 
Aun 38019737. 





射电 天 文学 家 35 年 来 对 H0 的 6155. (22235.08 MHz, 1.35cm) 
脉 泽 作 了 大 量 的 观测 。 意 大 利 天 文学 家 Comoretto er al. (1990) 开 始 编制 
Arcetri 水 脉 泽 源 星 表 。 该 星 表 包含 5> — 30” 的 全 部 已 知 HO 的 1.35cm 
脉 泽 源 , 此 后 Brand er al. (1994) 和 Valdettaro et al. (2001) 又 分 别 对 该 星 表 
进行 更 新 .中 国 紫 金山 天 文 台 青海 站 的 13.7 米 射电 望远镜 于 1990 年 8 月 一 
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1994 年 8 月 投入 对 1.35cm HzO 脉 泽 的 观测 (Han, Mao & Lu et al. 1998), 在 
360 源 中 观测 到 110 个 HzO 脉 泽 源 ， 其 中 96 个 系 新 发 现 的 水 脉 泽 源 。 
Arcetri 水 脉 泽 源 星 表 至 2000 年 4 月 共 包含 1013 个 银河 系 水 脉 泽 源 .其 中 
937 个 脉 泽 源 在 1 arc min 范围 内 有 对 应 的 IRAS 成 协 源 。 进一步 该 937 个 
源 被 分 为 四 类 : 晚 型 星 (STAR) 460 个 ， 恒 星 形成 区 (SFR) 410 个 ， 未 
知 源 (UNKN) 61 和 奇异 源 6 (STRN)。 























图 33 IE (0) 水 能 级 图 (下 ) (Chandraet al.1984) 
4b CP) 水 能 级 图 CE) (Chandra er al.1985) 
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342 22GHz H;O 脉 泽 的 抽 运 机 制 


科学 家 对 HzO 的 655, (22GHz). 脉 泽 的 抽 运 机 制 展开 过 热烈 的 讨 
论 。 晚 型 星 的 22GHz 水 脉 泽 的 能 级 布 居 数 反 转 可 解释 为 与 氢 〈 原 子 及 分 
TO 碰撞 激发 所 致 。 晚 型 星 脉 渗 的 亮度 与 脉 泽 区 离 星 的 距离 均 随 质量 流失 
率 的 增加 而 增加 (Cooke & Elitzur 1985)。 对 恒星 形成 区 22GHz 脉 泽 的 形 
成 机 制 , Deguchi (1981) 设 想 一 个 热气 冷 尘埃 的 模型 。 气 体 的 温度 达 350K, 
而 被 冰 包 囊 的 尘埃 的 温度 则 是 100K。 从 能 级 图 (图 3.3 下 ) 分 析 ，616 一 
55 脉 泽 的 抽 运 过 程 很 可 能 是 HzO 从 6 跃迁 到 5o 后 ， 接 着 再 从 Ss 跃迁 
到 44 态 .5w 一 4w 在 波 数 221.7cm"! 释放 的 能 量 恰 被 冰 包 囊 的 尘埃 吸收 ( 冰 
包 囊 的 尘埃 的 远 红外 吸收 系数 在 230 cm 有 一 个 吸收 峰 )。 此 后 由 于 热 的 
氧 的 碰撞 激发 HzO 又 从 414 态 跃迁 到 61. 完成 抽 运 的 循环 ,Chandra er al. 
(1984) 的 计算 是 针对 碰撞 激发 做 的 ， 但 考虑 到 了 H 与 HO 碰撞 会 出 现 的 
共振 碰撞 。 由 于 726: 有 一 个 直接 的 光学 跃迁 ， 因 此 Hz (J=2 一 0) 和 
HO (78) 的 共振 碰撞 会 对 脉 泽 的 形成 起 很 大 的 作用 。 他 们 把 
Green(1980) 计 算 的 7=500K 的 碰撞 速率 放大 400 倍 ， 即 Cs 7s) 
23x10^n, ， 所 得 结果 可 以 与 观测 值 相 比拟 。 


343 22GHz H:O 脉 泽 的 时 变 


测量 表明 22GHz 水 脉 泽 线 轮廓 随时 间 而 变化 ， 此 类 脉 泽 的 时 变 特性 
给 星 表 的 系统 再 观测 及 编制 增添 了 许多 困难 ， 例 如 Comoretto et al. (1990) 
开始 编制 Arcetri 水 脉 泽 源 星 表 时 ， 在 505 个 以 前 探测 到 的 源 中 ， 只 探测 
到 了 203 个 。 

下 面 介绍 Rowland & Cohen (1986) 对 Cep A 22GHz HO 脉 泽 时 变 的 
观测 结果 。Cep A HzO 脉 泽 发 射 强度 变化 的 时 标 可 以 短 到 2.4 天 ， 未 探测 
到 更 短 的 时 标 。 发射 强度 变 大 或 变 小 的 最 短 的 时 标明 显 相似 。 某 些 发 射 特 
征 的 时 变相 关 : 它们 在 几 天 内 光 变 曲 线 几乎 相同 ， 相 位 也 一 致 。 例 如 对 一 
对 特征 测 到 2 天 的 相 移 。 多 数 强度 变化 伴 有 速度 的 小 移动 。 该 天 体 的 速度 
移动 较 慢 而 稳 ， 最 多 每 月 0.5 km s'。 若 干 较 强 的 特征 出 现 线 变 窄 ， 即 线 

1 
宽 4Vin 随 强度 (1) 的 增 大 而 下 降 ，4Viac< 1? 。 但 是 有 些 特征 也 可 能 并 
不 服从 这 个 定律 。 有 些 特征 的 线 变 府 不 明显 ， 可 以 忽略 。 在 -~ llkm s! fi 
一 个 幻 责 特 征 ， 当 其 快速 升 起 时 线 宽 为 常数 ， 当 其 缓慢 衰减 时 ， 线 变 宽 。 
当然 ， 这 个 观测 结果 有 些 极端 ， 但 又 不 是 独一无二 的 。 


a 
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Tarter & Welch (1986) 的 模型 设想 小 的 致密 中 性 云 之 间或 致密 云 和 
致密 碗 层 之 间 的 高 速 碰撞 可 以 提供 激发 水 脉 泽 所 需 能 量 .来自 碰撞 激 波 前 
沿 表 面 的 辐射 先驱 波 通过 云 疏 散 加 热 了 尘埃 ， 而 Ha 仍 是 冷 的 。 当 在 云 内 
局 部 地 区 的 物理 条 件 满足 Goldreich & Kwan (1974) 的 “ 热 汪 埃 冷气 体 ” 
脉 泽 抽 运 短暂 的 脉 泽 便 产 生 了 。 经 过 一 段 时 间 ，H 由 于 与 尘埃 颗粒 的 碰 
挤 而 变 热 ,局 部 的 脉 泽 便 炮 灭 了 。 这 个 模型 用 来 解释 具有 高 速 特征 的 儿 个 
Wi (例如 Orion，W51 和 W49) 的 观测 数据 是 相当 成 功 的 。 它 能 对 快速 时 
变 、 窄 线 宽 、 短 寿命 和 高 、 低 速度 特征 的 并 置 给 出 自然 的 解释 ,这 些 特性 
正 是 被 强 恒星 风 加 速 的 所 谓 高 速 脉 泽 子弹 所 具有 的 , 但 是 该 模型 不 能 解释 
长 寿命 的 稳定 脉 泽 的 特性 。 模型 的 关键 是 要 能 计算 云 内 每 个 位 置 、 任 一 瞬 
闻 的 尘埃 颗粒 温度 〔 即 红外 辐射 场 温度 ) Ty Ha 的 动能 温度 和 反映 水 
分 子 脉 泽 能 级 布局 的 激发 温度 T... 


3.5 CHOH 脉 泽 


A (CHOH) 分 子 是 一 个 略微 不 对 称 的 、 
带 有 受 碍 内 部 转动 (扭转 ) 的 陀螺 ， 其 结构 与 参 ii 
数 如 图 3.4 及 表 3.4(Lees er al. 1973) 所 示 。CH 1 
基 对 内 部 转动 造成 三 重 势 汽 ， 因 此 每 个 内 部 转动 | 

l 





能 级 有 三 度 简 并 。 量 子 力学 隧道 效应 使 三 重 能 级 
3180 —^- A 能 级 和 两 个 近乎 简 并 的 E 能 级 。A 
与 E 能 级 间 的 跃迁 是 禁 戒 的 。A 能 级 的 转动 谱 很 T 
MAERA, JUI K 型 双重 性 ， 故 A 能 1 


HH (+) 或 (-)。 CHOH 的 一 个 能 级 用 A HO | Hon 
或 B 及 于 来 标记 。 了 是 总 转动 角 动 量 量子 数 ，k 是 ”图 3.4 CHOH 的 分 子 结构 
J 在 转动 a 轴 上 的 投影 。 


在 科学 家 已 在 实验 室 发 现 了 数 百 条 甲醇 激光 线 (LASER) 后 ， Barrett 

et aL.(1971) 在 25GHz, 对 Orion KL 区 首次 发 现 CHOH 一 J1E (J22, 3, 
4700 星际 脉 泽 线 系 。 自 20 世纪 80 年 代 中 期 许多 甲醇 脉 泽 相 继 在 不 同 
频率 、 不 同 区 域 ， 以 不 同 光度 被 发 现 。Batria et al. (1987) 在 12GHz 对 
W3 (OH) 等 源 发 现 非常 强 的 2,—3,E 脉 泽 。 此 后 的 巡天 发 现 凡 是 探测 
到 12GHz 的 源 都 没有 25GHz 脉 泽 ; 反之 亦 然 Menten (1987) 和 Batrla er 
坟 (1987) 将 甲醇 脉 泽 分 为 两 类 : CI) 以 Orion KL 区 为 原型 在 25GHz 
35 
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表 34 "CHOH 的 偶 极 矩 与 结构 (Lees et al. 1973) 





H, Debye 0.885 
H, Debye 1440 
CDA 1.0936 
ODA 0.9451 
(COA 1.4246 

ZHCH 108* 38 
Zcon 108° 32 
CH 倾斜 角 3* 16" 


BR heh E 脉 洋 。 这 一 线 系 脉 渗 的 位 置 通常 与 超 致密 HI, HO 和 
OH 脉 泽 中 心 位 置 有 偏离 。( 了 类) 以 W3 (OH) 区 为 原型 ， 脉 泽 呈 现在 
12，19，23GHz。 位 置 与 OH 脉 泽 一 致 ， 与 超 致密 HII 区 非常 接近 。 部 分 
HEER I AIZ CHOH 脉 泽 见 图 3.5 CF) 和 (上 )Menten 1991)。 


3.5.1 工 类 CHsOH 脉 泽 


表 3.5 列 出 的 1 类 CHOH 脉 泽 跃迁 ， 主 要 部 分 可 以 写成 三 个 线 系 ; 
hE (U2, 3, 79); Ji 一 OU-DoE (J=4,5) 以 及 Ji 一 CU-DIA (J=7, 8, 
9)。Zeng et al(1987a) 在 大 速度 体 度 模型 下 ， 假 设 分 子 受 尘埃 与 宇宙 背景 
场 的 辐 照 ， 对 67 个 最 低 E 型 甲醇 能 级 作 统计 平衡 辐射 转移 计算 ， 以 寻求 
能 最 佳 满足 观测 结果 [Orion KL: Matsakis et al.(1980); Sgr B2: Morimoto er 
al. (1985a,b)] 的 物理 条 件 。 该 文 得 出 Orion KL 的 万 -JE (J=2, 3, =) 
脉 泽 区 的 氧 分 子 数 密度 为 0.8 一 2x10Scm, 动能 温度 生 150K， 人 尘埃 温度 
30 一 90K， 甲 醇 相 对 氧 分 子 的 丰 度 0.8 一 8x104。Sgr B2 的 /一 (J-DoE 
(=4,5) 脉 泽 区 的 上 述 数值 相对 低 ， 分 别 为 10tcm3，45K，23K，7x107。 
由 此 可 见 工 类 CH3OH 脉 渗 的 呈现 与 碰撞 ( 氧 分 子 数 密度 、 动 能 温度 、 
甲醇 相对 氧 分 子 的 丰 度 ) 及 尘埃 辐射 有 关 。 事 实 上 没有 严格 计算 的 
Hz 一 CH3OH 碰撞 速率 ， 只 能 对 碰撞 抽 运 作 个 估计 。Wilson er al.(1996) 
对 于 Orion KL 的 户 一 Ji 正 线 系 的 高 了 线 (=12,.14.15,16,17) 作 观测 与 激发 
计算 , 他 们 指出 该 线 系 的 高 J 线 依然 出 现 能 级 布 居 数 的 反 转 现象 。 由 于 
上 述 天 体 物理 观测 与 研究 ， 他 们 还 对 早 些 时 候 Anderson et al.(1992) 预 言 
的 谱 线 静止 频率 数据 提出 修正 。 
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RAS EE b GE EAS 


3.52. I1 25 CHOH 脉 泽 


表 3.6 列 出 的 了 [类 CHsOH 脉 泽 跃迁 中 最 强 和 分 布 最 广泛 的 是 6.7GHz 
的 51-6oA* 和 12GHz 的 203E 线 。 观测 与 研究 表明 了 [类 CHOH IKEK 
靠 超 致密 电离 气 区 CUC H II ) (Walsh er al. 1997, Walsh et al. 1998, Slysh 
et al. 1999, Szymczak et al. 2000, Szymczak & Kus 2000a ) 和 OH 脉 泽 区 
(Menten 1991, Schutte et al. 1993, Gaylard & MacLeod 1993, Caswell et al. 
1995, Szymczak & Kus 2000b ), ifj HO 脉 泽 区 的 位 置 则 与 它们 不 相符 合 。 
JH IRAS 点 源 星 表 (IRAS PSC) 加 上 式 (3.21.a) 和 (3.21.b) 的 UCHII 
选择 判 据 ( 式 中 大。 «fos 和 /分别 为 12-，25- 和 60-hm 的 IRAS 流量 )， 


log( fs/fi2) > 0.57 21a) 
log( fifiz) > 1.3 (3.21.b) 


所 确定 的 535 个 IRAS 候选 源 中 ， 有 201 个 源 呈 现 67GHz CHOH Mif 
(Walsh er al.1997)。 但 是 ， 近 期 的 统计 指出 也 有 一 些 源 的 颜色 超出 通常 接 
受 的 UC HI 颜色 范围 (Szymczak & Kus 2000). 

UC HI 区 是 围绕 镶嵌 的 大 质量 星 〈O 或 B 型 ) 的 小 的 离 化 气泡 , JU 
有 高 辐射 量 (>107 pe em 9 和 高 电子 密度 (>10tcm?)。 与 其 成 协 的 6.7GHz 
CHOH 脉 渗 被 认为 是 与 近期 或 正在 进行 的 大 质量 星 形成 相关 的 最 明显 
的 现象 。 由 于 该 脉 洋 的 光度 可 达 107 ]y kpc， 因 此 通过 这 条 脉 泽 线 可 以 
观测 银河 系 中 远 距离 处 的 恒星 形成 , 对 该 脉 泽 的 有 些 源 还 可 以 作 高 角 分 辨 
率 的 成 图 观测 。 我 们 曾 在 大 速度 梯度 模型 下 研究 6.7GHz CHOH 脉 泽 的 
线 温度 (Te * 670 和 来 自 UC HT 区 的 辐射 (Tu 。 刀 的 关系 ( 毛 瑞 青 1999, 
Mao et al. 2003)， 其 中 Ter 7, Ta 和 上 分 别 为 该 谱 线 的 激发 温度 、 光 深 、 
UC HII 区 的 辐射 温度 和 稀释 因子 。 考 虑 CHOH—A 的 96 个 最 低能 级 
(Zeng 1996; Pei , Zeng & Gou i1988)， 有 关 物 理 参数 的 选择 参考 了 Sobolev 
et al.1997 的 计算 工作 《 见 图 3.6 右上 角 )， 得 到 图 3.6 所 示 结果 。 该 图 明 
确 指出 只 有 在 一 定 的 辐射 场 下 ，6.7GHz CHOH 脉 泽 才 是 最 强 的。 辐射 
场 太 弱 ， 抽 运力 度 不 够 ， 脉 泽 会 很 弱 或 不 能 发 生 ; 辐射 场 太 强 ， 也 会 使 脉 
泽 变 弱 ， 甚 至 很 快 炮 灭 , 变 为 热线 。 因此 可 以 认为 6.7GHz CH3OH 脉 泽 是 
在 大 质量 星 形成 的 早期 阶段 出 现 ， 随 着 UC HI 区 辐射 的 初期 增强 达到 它 
的 峰值 。 当 大 质量 星 进一步 演化 ，6.7GHz CHOH 脉 泽 又 变 弱 ， 最 后 成 为 
热线 。 
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第 三 章 星际 与 措 星 微波 受 激 辐 身 (MASER. HG) 





12GHz 谱 线 看 起 来 比 | 类 CHOH 脉 泽 谱 复杂 , 往往 在 几 千 米 每 秒 的 
速度 范围 内 有 许多 分 量 。 这 个 速度 范围 与 OH 脉 泽 以 及 其 他 各 种 分 子 , 例 
如 NHs 的 发 射 或 吸收 线 的 范围 可 相 比 。 25% 的 已 知 的 星际 OH 脉 泽 源 处 已 
探测 到 12GHz 脉 洋 , 它 的 各 向 同性 光子 光度 在 10*~10*s1 间 ,因此 其 光 
度 与 1665/1667 MHz OH 脉 泽 可 相 比 拟 。 
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图 36 67GHzCH,OH Miki (Ta « e) 和 来 自 UC HII 区 的 
辐射 (Ta "7 的 关系 〈 毛 瑞 青 19995 

W3(OH) 是 一 个 超 致密 电离 气 区 (UC HIT), 9 一 10IA* A 型 甲醇 脉 泽 
和 2, 一 30E、 20 一 34EE 型 甲醇 脉 泽 均 在 W3 COH) 被 探测 到 。Zeng (1992) 
采用 大 速度 梯度 模型 和 透 锡 儿 率 方法 对 A 型 甲醇 低 于 250cmi! 的 203 个 能 
级 和 E 型 甲醇 低 于 231cm” (fj 68 个 能 级 作 统计 平衡 辐射 转移 计算 ， 因 恒 
星 或 恒星 团 激发 的 HI 区 以 一 个 辐射 温度 为 Tu 和 填充 因子 为 了 的 黑体 来 
描述 。 尘 埃 处 于 紧 估 离 化 区 的 致密 壳 层 ， 其 平均 光 深 为 rs=0.5， 尘埃 温度 
Tu=45K。 该 文 主要 的 目标 是 研究 [类 CHOH A 和 EE 型 脉 泽 的 形成 的 物理 
条 件 ,特别 是 与 辐射 场 的 关系 。 计 算 结果 表明 在 W3(OH)A 型 脉 泽 呈现 的 
密度 下 限 为 10icm3， 而 E 型 脉 泽 则 为 10iem3; CHOH 相对 H 的 丰 度 需 
大 于 5X105;A 型 脉 泽 与 E 型 脉 泽 的 旦 现 均 需要 来 自 HT 区 的 激发 ， 但 
前 者 [Tap(A)Xf (A)=900K] 比 后 者 [Tap(E)Xf (E)=300K] 要 求 来 自 HIKE 
强 的 激发 。 由 此 推演 出 车 A 型 脉 泽 区 离 HI 区 的 距离 为 La, E 型 脉 泽 区 
离 HI 区 的 距离 

Lg7-17L. 


天 体 物理 


表 35 IŽ CHOH BERGE 











频率 (MHz) Ejk (K) 
993620 102 
25028.12 62 
4 3616924 19 
Tom6GA' 44069.43 6 
544 84521.18 28 
St 9516949 T 
9y78:A* 146618.82 97 





3x6 IŽ CHOH 脉 泽 跃迁 








路 迁 频 率 (MHz) Ejk (K) 
SGAr 6668.518 49 
23E 12178.595 n 
23E 19967.396 19 
9,10,* 23121024 141 
Boa 28970 i20 
TEE 37703.729 sl 
6 一 SA 38293.306 85 
6 SA 38452.662. 85 
3AA* 10701385. 23 
AIA" 156127.70 14 





3.6 ” 脉 泽 综合 研究 一 例 


Orion KL 的 脉 泽 得 到 最 良好 的 研究 ， 这 里 仅 通过 Zeng & Lou (1988) 
一 文 ， 介 绍 如 何 从 对 各 种 脉 泽 的 综合 研究 ， 得 到 该 区 域 的 一 些 物理 信息 。 
根据 1987 年 前 的 单 天 线 及 干涉 仪 的 观测 资料 已 知 由 SiO, HO 和 OH 脉 泽 
所 反映 的 18 km s'ai (E 3.7) 可 以 归 因 于 致密 红外 源 IRc2。 上 述 三 个 脉 
泽 样品 以 IRe2 为 中 心 的 壳 层 半 笃 大 致 分 别 为 《2~4) X10cm, 10cm 
和 10"cm。CH3OH 一 脉 泽 的 庶 线 特征 并 无 双 峰 结构 , Bp IRc2 的 距离 约 


a0 





x 星际 与 拱 星 投 流 : (MASER, ) 


10cm. 该 文 用 上 述 四 种 脉 泽 样品 各 自 的 统计 平衡 与 辐射 转移 方程 来 研究 
能 拟 合 它们 的 观测 数据 的 物理 参数 。 将 从 四 种 脉 泽 样品 所 得 到 的 物理 参数 
加 以 综合 ， 从 而 获得 一 个 较 可 信服 的 IRc2 区 域 的 物理 模型 。 
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图 3.7 Orion KL 的 SiO, H,O. OH 和 CHOH 一 防 泽 的 频谱 (Moran 1976) 


计算 假设 脉 泽 分 子 样品 受到 来 自 IRc2、 人 尘埃 与 宇宙 背景 场 的 辐射 ， 并 
采用 球 型 近似 。 有 关 x 分 子 样品 的 第 j 能 级 的 统计 平衡 与 辐射 转移 方程 为 
Xs tn UOS Dn = 
Ec EnB, U+ E nA 
#1, 2, 
x= SiO, H20, OH, CHOH (38.22) 
4 





天 体 物理 中 的 微波 谱 线 诊断 








总 体 是 有 站 =1，2,…, 习 个 方程 的 联 立方 程 。 统计 平衡 计算 对 样品 共 涉及 
本 个 最 低能 级 : 

x Sio Ho OH CHOH 

a 32 31(ortho) 40 G7(E-ype) 











"Ay. 'By 是 Einstein 辐射 跃迁 几率 ; Cy 是 碰撞 跃迁 几率 ; "Us 是 对 应 能 
级 i 到 j 跃迁 频率 "ya QNI: "n; 是 x 样品 i 能 级 的 密度 。 
采用 逃逸 几率 方法 ， 辐射 场 "Uy 为 
Wp) Bf 
c exp v, Ik Taq) -1 exp; IRT y) 
BaD Bn 
exph'v,IkT,)-1. exp(h v, /kT ) -1 


也 = 
(3.23) 


其 中 *B，，*T。 是 样品 x 由 i 跃迁 至 j 能 级 对 应 的 逃逸 几率 和 激发 温度 。 
Tw 是 IRc2 的 辐射 湿度 ,了 是 x 样品 这 层 处 的 辐射 场 稀释 因子 ,Tw=2.7K 是 
宇宙 背景 温度 。*Ts 是 x 样品 这 层 处 的 尘埃 温度 ，* ny 是 在 频率 wy 下 的 
尘埃 光 深 ， 关 于 四 种 分 子 样品 的 能 级 、Einstein A 系数 和 碰撞 速率 数据 以 
及 尘埃 光 深 与 跃迁 频率 的 关系 等 可 查 Zeng & Lou (1988) 之 Table 2. 在 大 
速度 梯度 前 提 下 ，x 样品 由 能 级 i 至 跃迁 的 光 深 为 


加 
u Ve (8, 

P IV, 是 x 样品 的 平均 速度 梯度 „gi 是 x 样品 第 i 能 级 的 统计 权重 。 
四 种 脉 泽 样品 在 当时 的 观测 数据 列 于 Zeng & Lou (1988) 之 Table 1. 
计算 采用 Tus Tes So Ta s MADA Fa Ver 为 参数 。 其 中 HDE x 
样品 处 分 子 氧 的 数 密度 ，*Fw 是 x 样品 相对 Ho 的 分 子 数 丰 度 。 计 算 时 先 
选择 一 组 上 述 参数 值 输入 程序 ， 用 自 协 法 求 出 各 能 级 相对 基态 布 居 数 之 
比值 。 从 而 可 以 计算 出 x 样品 由 i 能 级 跃迁 到 j 能 级 所 对 应 的 *T。， 
"zy RU B, o 然后 与 观测 数据 进行 比 对 ,如 果 计 算 结果 与 观测 值 基本 相符 ， 
说 明 所 选 参数 能 较 好 地 描述 真实 的 物理 条 件 , 如 若 不 然 应 另 选 参数 组 , 再 
作 上 述 计算 。 经 计算 找到 的 Orion KL 区 的 四 种 脉 泽 样品 所 处 物理 条 件 如 
表 3.7[Zeng & Lou (1988) 之 Table 3] 所 列 。 其 中 ri, JELL IRc2 为 中 心 脉 泽 


E 






-n (324) 





FR ck (MASER. Hof) 


337 Orion KL 各 脉 泽 样品 区 的 物理 参数 








LAE] sio Ho oH CHOH 
mH) Ccm?) (04—4)0^ — (4—910! — (06—D10' (08—210* 
n0 12001500 ~500 120—180 «iso 
n 0 550—700 - 160—220 30—90 

Fal Ve (pe skm) =10" =10° =10* Q--8)0* 
Fo 6x10? 4xlo* 4x107 (0.8—8)10* 
ri(10"cm) 2—4 a~o — (07-300 — (05-210 





壳 层 的 半径 〈 单 位 ，10"cm)， 该 行 数据 是 观测 的 结果 ， 非 计算 结果 。 

表 3.7 的 (Ha)， Te s f, "Ta > HDM Fa Ve 是 求 得 的 最 佳 参 
B Fo 的 确定 需要 已 知 "Vr 值 ， 为 此 使 用 了 O 型 星 质量 外 流 的 一 个 速度 
分 布 定律 ， 配 合 从 图 3.7 分 析出 的 边界 条 件 ， 从 而 求 出 ”ww o 

图 3.8 和 图 3.9 是 根据 表 3.7 的 结果 绘制 成 的 log n(H2) 一 log ri RIT) 
—log ns 图 [Zeng & Lou (1988) 之 Fig.1 和 Fig2]。 图 3.8 的 直线 代表 关系 
式 


(325) 





其 中 Vio 是 SiO, H:O 和 OH 区 外 流 的 速度 ，j 是 质量 流失 速率 。 由 图 3.7 
SiO, H:O 和 OH 的 谱 形 看 出 ， 假 设 这 三 个 样品 的 脉 泽 与 18 km s 外 流 成 
协 是 合理 的 ， 因 此 外 流 的 速度 Vio=1.8 (单位 ，10km s. ME =10 (单位 ， 
10*Mo yr). [8 3.9 的 曲线 代表 关系 式 


Ta = 1600(Lwyr K 3:36) 


式 中 Ls 是 以 10 Lo 为 单位 的 光度 ， 这 里 Ls =0.1。 图 37 的 CHOH Ik% 
谱 线 并 无 明显 的 双 峰 结构 ， 因 此 可 以 假设 外 流 在 CHOH 脉 泽 分 布 壳 层 消 
失 ， 亦 即 外 流 的 尺度 为 107cm。 


EJ 














0 1 2 3 logr, 
图 3.8 log n(H2) 与 log rw 的 函数 关系 [Zeng & Lou (1988) 之 Fig.1] 
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图 3.9 TAK) 与 log me 的 函数 关系 [Zeng & Lou (1988) 之 Fig.2] 
总 结 起 来 , Zeng & Lou (1988) 通 过 对 Orion IRc2 各 种 脉 泽 样品 谱 的 综 
合 研究 ， 推 算出 IRc2 的 光度 约 为 10 Le， 质 量 流失 率 约 为 103Mo yr! 。 
在 107em 的 尺度 下 ， 寿 命 约 2X 10" yr， 质 量 至 少 为 Mo 等 有 价值 的 物 
理 信息 。 更 详细 的 讨论 可 参阅 该 文 。 





37 河 外 巨 脉 泽 


河 外 巨 脉 泽 是 措 光 度 可 达 银 河 系 典型 的 脉 泽 光 度 的 105 倍 的 兆 脉 泽 
as 





际 与 拱 : (MASER. ski) 


(megamasers) 或 10? 信 的 京 脉 泽 〈gigamasers)。 由 于 它们 的 巨 强 光 度 ， 
即便 在 河 外 星系 ， 仍 能 被 观测 到 。 它们 是 河 外 大 质量 星 形成 、 活 动 星 系 核 
的 核 区 以 及 强 星 暴 区 中 分 子 气体 的 极 好 的 探 针 。 

脉 泽 的 呈现 要 求 在 靠近 〈 距 离 和 300pc) 核心 源 的 范围 内 存在 大 量 的 
反 转 分 子 。 有 些 分 子 在 核 的 活动 周期 内 会 被 消灭 , 因此 呈现 脉 泽 的 核 区 域 

的 活动 周期 是 在 近期 开始 的 . 脉 泽 的 呈现 还 需要 在 大 体积 范围 内 存在 造成 
分 子 能 级 布 居 数 反 转 (倒置 ) 的 抽 运 pump) 机 制 。 能 级 布 居 数 反 转 的 
脉 泽 分 子 〔 例 如 OH, WO 等 分 子 ) 必须 置 于 一 个 射电 连续 源 之 前 才能 具 
备 巨 脉 泽 级 的 放大 作用 , 亦 即 被 观测 的 反 转 分 子 是 处 于 指向 射电 连续 源 的 
视线 中 。 这 种 反 转 分 子 放 大 而 不 是 吸收 连续 谱 中 的 相应 成 分 。 如 存在 强 的 
背景 连续 源 , 产生 可 观测 信号 所 要 求 的 反 转 光 深 便 可 以 相对 低 。 这 种 低 增 
益 放 大 过 程 可 在 许多 视线 上 发 生 , 亦 即 脉 泽 可 以 在 一 个 大 的 开放 角 中 发 生 
(Baan 1991, Henkel & Braatz 1993). 


374 河 外 OH 巨 脉 泽 


OH 基态 人 双重 线 的 主线 1665MHa 和 1667MHz 的 巨 脉 泽 由 Baan et al. 
(1982) 在 特 高 光度 星 暴 星系 Arp220 首 次 探测 到 , 待 红 外 天 文 卫星 (IRAS) 
发 射 后 ， 提 供 了 许多 星系 的 12 一 100hm 的 流量 数据 ， 才 搞 清楚 OH 巨 肪 
洋 是 与 特 高 光度 的 红外 星系 成 协 。 借 助 于 IRAS 点 源 星 表 作 引导 ， 已 发 
现 了 近 190 个 OH 巨 脉 泽 ， 该 数字 在 几 种 巨 脉 泽 分 子 中 占 首位 。 其 中 红 移 
z=0.1~0.3 者 占 总 数 的 一 半 (Darling & Giovanelli 2002)。OH 分 子 的 抽 运 
是 远 红外 辐射 FIR)，OH 巨 脉 泽 的 性 质 与 FIR 紧密 相关 。FIR 是 来 自 拱 
星 包 层 尘埃 辐射 再 处 理 的 结果 。 
分 子 气体 与 尘埃 的 大 尺度 结构 又 是 紧密 相关 的 。 FIR 色 与 光度 是 寻找 
巨 脉 泽 源 的 好 显示 器 。Bann (1989) 研究 了 OH 巨 脉 泽 与 红外 场 的 光度 的 
相关 性 Lon Lhe (图 3.10), ifi Darling & Giovanelli (2002) 指出 £712. 
Baan (1985) 和 Norris & Baan (1987) 提出 OH 巨 脉 泽 的 红外 辐射 激发 模型 
后 ，Henkel er al.(1987)、Burdyuzha & Vikulov(1990) 和 Randell er al.(1995) 
作 了 支持 性 的 数值 计算 。 尽 管 Sturm er ol(1996) 的 研究 表明 OH 巨 脉 泽 是 
一 个 星 暴 现象 而 不 是 活动 星系 核 的 现象 , 但 是 由 于 它 的 特 高 光度 使 其 在 字 
宙 学 感 兴趣 的 距离 下 可 以 探测 到 以 及 与 特 高 光度 的 红外 星系 成 协 的 特性 
使 其 始终 是 巨 脉 泽 天 体 物理 研究 的 主要 焦点 。 
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3.12 河 外 HzO E BG 


H2O 的 6,555 巨 脉 泽 首次 在 NGCA945 探测 到 (Dos Santos & Lépine 
1979)， 其 光度 约 20Le。Braatz(2005 年 11 月 ) 的 统计 指出 在 千 余 星 系 中 ， 
探测 到 70 个 河 外 HO MASER。 它 们 有 的 是 在 星系 核 的 盘 上 ， 例 如 NGC 
4258(Hermstein et aL1999); 有 的 与 强 的 射电 喷 流 成 协 ， 例 如 
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NGC1052(Claussen et al.1998) 和 Mrk348(Peck et al. 2001); 也 有 的 与 盘 及 
喷 流 无 关 ,例如 NGC3079 (Hagiwara er al. 2002)。 这 些 HO 能 级 61s 53 52 
布 居 反 转 的 分 子 去 有 机 会 与 小 尺度 的 HI 区 以 及 射电 连续 源 重重 在 一 起 ， 
从 而 导致 巨 脉 泽 的 出 现 。 出 现 这 种 情况 的 几率 不 大 ， 搜 寻 的 产 出 率 不 高 。 
OH 与 HO 的 巨 脉 泽 的 一 些 特征 可 以 用 射电 连续 谱 被 前 置 分 子 气体 的 未 
饱和 脉 泽 放大 模型 来 解释 。 一 个 星系 要 生成 可 观测 的 脉 泽 发 射 需要 在 分 子 
盘 的 近 边 处 有 一 个 幅 入 的 射电 源 , 而 且 又 有 形成 分 子 能 级 反 转 的 抽 运 。 已 
观测 到 巨 脉 泽 的 分 子 均 满足 这 些 条 件 。 但 是 在 致密 HII 区 HO 脉 泽 出 现 
所 要 求 的 密度 高 于 OH 脉 泽 ， 因 此 HzO 脉 泽 仅 出 现在 云 的 核心 处 ， 且 该 
部 分 云 正 相对 核心 作 相向 或 反 向 的 : 而 OH 则 可 以 出 现在 比较 大 的 范 
围 内 。 于 是 HO 脉 泽 与 OH 脉 泽 相 比 : 谱 线 窄 ， 脉 泽 区 小 时 变 的 时 标 短 : 
增益 相对 地 高 ， 并 且 相 对 速度 大 。 

通过 河 外 HO 巨 脉 泽 可 以 对 活动 星系 核 的 吸 积 盘 作成 图 研究 ， 可 以 
推算 超 巨 核 的 质量 求 得 星系 的 直接 几何 距离 和 研究 核 喷 流 与 致密 分 子 物 
质 间 的 相互 作用 。 

至 今 已 观测 5 种 分 子 样品 的 河 外 脉 泽 。 除 OH 和 HzO 分 子 外 还 有 
HsCO 、SiO 和 CH 分 子 。 河 外 HCO 脉 泽 (4829MHz) 是 在 Amp220 首 
次 探测 到 的 。HaCO 脉 泽 的 放大 区 域 是 大 尺度 的 致密 云 ， 抽 运 是 来 自 核 源 
的 射电 辐射 场 。 己 探测 到 的 HCO 巨 脉 泽 不 多 ,但 根据 初步 结果 可 以 设想 
H;CO 与 OH 巨 脉 泽 是 在 一 起 的 。SiO vel /=2 一 1 (86.24335GHz) 脉 泽 在 
大 麦哲伦 云 LMC) 探测 到 ， 其 特征 与 银河 系 巨星 拱 星 包 层 观 测 到 的 肪 
泽 相似 。CH (3264MHz) 在 LMC、NGC 4645 和 NGC 5128 (Cen A) 和 
CH (3335MHz) 在 LMC 观测 到 。 上 述 三 种 分 子 的 发 射线 的 特征 与 银河 
系 的 弱 脉 泽 线 相似 ， 因 此 没有 成 为 河 外 天 体 物 理 的 研究 重点 。 
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第 四 章 ”分子 云 与 恒星 形成 及 其 微波 谱 线 诊断 


恒星 形成 于 分 子 云 ， 同 时 又 通过 星 风 、 物 质 外 流 、 大 质量 恒星 的 UV 
辐射 、 超 新 星 爆发 等 过 程 动态 地 改变 着 其 母体 分 子 云 的 环境 。 换 而 言 之 ， 
恒星 形成 的 每 一 个 过 程 都 在 其 母体 分 子 云 中 留 下 痕迹 。 我 们 可 以 通过 对 这 
些 痕迹 的 诊断 分 析 最 终 描绘 出 恒星 形成 的 完整 图 像 。 因此 , 对 分 子 云 物理 
化 学 环境 的 研究 便 成 了 我 们 了 解 恒星 形成 过 程 的 必由之路 。 由 于 分 子 云 中 
人 尘埃 的 消光 作用 而 使 得 光学 和 近 红外 的 观测 受到 严重 限制 然而 这 却 正 是 
微波 波段 的 用 武之 地 .。 微波 谱 线 观测 所 研究 的 主要 对 象 就 是 分 子 云 及 其 中 
发 生 的 恒星 形成 过 程 中 的 各 种 成 协 现象 。 半 个 多 世纪 以 来 积累 的 关于 分 子 
云 与 恒星 形成 的 基本 理论 无 不 紧密 依赖 于 天 体 微波 谱 线 的 观测 与 分 析 结 
果 。 前 面 我 们 已 经 介绍 了 原子 谱 线 、 射 电 复合 线 和 脉 泽 线 以 及 它们 在 天 体 
物理 中 的 诊断 作用 ,如 CI 线 可 用 以 研究 分 子 云 中 的 光 致 离 解 区 (PDR); 
于 射电 复合 线 则 是 研究 超 致密 H ILC CUCH IL) 的 理想 探 针 ; 而 各 种 脉 泽 
谱 线 则 是 研究 分 子 云 中 极端 物理 条 件 的 必 备 利器 。 本 章 将 要 介绍 的 各 种 分 
子 的 热 谱 线 则 是 微波 谱 线 中 最 为 丰富 的 , 它们 是 全 面 了 解 分 子 云 中 的 物理 
化 学 条 件 所 必 不 可 少 的 诊断 工具 。 

为 了 更 好 地 理解 这 些 分 子 谱 线 的 诊断 探 针 作用 ， 我 们 首先 在 4.1 节 中 
用 一 定 的 篇 幅 介绍 作为 微波 分 子 谱 线 研究 主体 的 分 子 云 与 恒星 形成 的 基 
本 概念 及 相关 的 研究 进展 ,然后 在 4.2 节 着 重 介绍 微波 分 子 谱 线 对 分 子 去 
中 物理 化 学 条 件 的 各 种 诊断 方法 ， 并 在 4.3 节 和 4.4 节 对 几 个 典型 的 探 针 
分 子 从 结构 、 能 级 出 发 , 介绍 它们 在 分 子 云 中 的 常见 谱 线 以 及 在 天 体 物理 
研究 中 的 具体 应 用 。 


4.1 分 子 云 与 恒星 形成 的 基本 概念 


4.1.1 分 子 云 的 基础 知识 


恒星 形成 于 分 子 云 一 一 这 是 自 1970 年 发 现 星际 CO 分 子 后 恒星 形成 
领域 最 重要 的 研究 成 果 之 一 。 那么 什么 是 分 子 云 ? 它 又 是 怎么 形成 并 演化 


的 呢 ? 它 的 物理 结构 又 如 何 呢 ? 相关 的 研究 有 着 极其 丰富 的 内 容 , 我 们 在 
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本 节 中 只 简单 介绍 一 些 相关 的 名 词 概念 .罗列 一 些 观 测 事实 并 对 部 分 重要 
的 研究 成 果 加 以 总 结 。 更 详细 的 描述 请 读者 参阅 Blitz & Williams (1999)、 
Myers (1999), Larson (2003). Lada (2005) 等 的 综述 性 文章 及 其 中 相 
关 引 文 。 
4.1.1.1 分 子 云 的 基本 性 质 

什么 是 分 子 云 ? 顾名思义 其 主要 成 分 是 分 子 气体 ， 亦 即 其 中 的 氢 几 
平 都 是 以 分 子 的 形式 存在 的 .恒星 作为 宇宙 中 发 光 物 质 的 基本 单元 就 是 从 
这 些 分 子 云 中 形成 的 。CO 分 子 转动 谱 线 的 银河 系 巡 天 〔 详 见 4.3 节 ) 发 
现 冷 的 分 子 气体 是 星际 介质 (ISM) 的 重要 组 成 部 分 ， 太阳 附近 的 星际 介 
质 中 近 一 半 的 质量 是 由 分 子 云 组 成 , 而 内 银河 部 分 和 银河 中 心 区 域 的 ISM 
中 分 子 气体 则 占 了 更 大 的 部 分 。 下 面 我 们 主要 讨论 分 子 云 的 基本 性 质 。 

首先 ,分子 云 是 由 分 子 组 成 的 密度 较 高 的 分 子 气体 凝聚 物 , 并 非 像 有 
时 所 假设 的 那样 是 空间 上 独立 运动 的 , 分 子 云 是 星际 介质 中 密度 最 高 的 部 
分 , 它们 周围 还 包 囊 着 密度 较 低 的 原子 气体 包 层 。 尽管 分 子 云 通 常 看 上 去 
有 较为 明显 的 边界 , 但 这 些 边界 并 不 代表 物质 分 布 的 边界 ,而 只 是 从 分 子 
气体 到 原子 气体 的 快速 过 渡 。 

其 次 ， 分 子 云 是 一 种 暂 现 〈transient) 结构 ， 它 们 很 快 地 形成 、 演 化 
并 最 终 耗 散 到 星际 介质 中 进入 下 一 轮 循环 , 这 些 过 程 都 发 生 在 一 个 与 它们 
内 部 济 流 跨越 时 间 相 当 的 时 标 内 大量 的 证 据 表明 恒星 形成 是 一 个 非常 快 
的 过 程 , 而 分 子 云 作为 恒星 的 道生 地 在 恒星 形成 之 后 不 久 会 遭 到 破坏 或 耗 
散 掉 ， 因 此 其 寿命 也 应 该 较为 短暂 〈 约 几 个 107 年 )。 分 子 云 寿 命 可 以 从 
与 之 成 协 的 年 轻 星 或 星团 的 年 龄 [大 约 (1-2)x107 年 ] 做 出 推断 , 也 可 以 用 观 
测 到 的 分 子 云 及 云 核 中 分 子 的 丰 度 作为 “化 学 时 钟 ”做 出 估计 ， 还 可 以 从 
整个 银河 系 内因 恒 星 形成 导致 的 分 子 云 耗 散 时 间 [大 约 (2-5)x108 年 ] 加 以 
限制 。 上 述 方法 所 得 到 的 分 子 云 寿命 都 支持 短 寿命 的 分 子 云 形成 模式 。 

第 三 , 分子 云 是 高 度 结构 化 的 ， 其 不 规则 的 结构 以 及 复杂 的 形状 不 像 
任何 静态 结构 。 分 子 云 中 的 气体 分 布 很 不 均匀 , 气体 密度 可 以 变化 好 几 个 
量 级 : 一 个 GMC 整体 平均 氧 分 子 数 密度 为 < n(H2)>=20 cm, 其 中 大 一 点 
JU EE een Ha)» =10 cm?， 而 更 小 尺度 的 星 前 核 则 有 <n(H2)> 510 cm? 
分 子 云 的 内 部 结构 是 部 分 等 级 式 的 , 也 即 较 大 的 结构 是 由 较 小 的 子 结构 组 
成 的 ， 而 且 这 些 结构 的 某 些 特征 类 似 分 形 模型 (Elmegreen er al. 2000)。 
观测 到 的 分 子 云 的 结构 通常 是 极 不 规则 的 、 纤 维 状 的 , 看 上 去 像 被 风 吹 过 
的 一 样 ,其 形状 和 湾流 表面 非常 类 似 , 这 意味 着 分 子 云 的 形状 可 能 是 由 湾 
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动 引起 的 ， 而 且 这 种 形状 应 该 是 在 快速 动态 地 改变 着 的 。 

分 子 云 中 分 子 的 丰 度 随 密度 的 增加 而 增加 , 因为 气 分 子 形成 于 尘埃 颗 
粒 的 表面 ， 而 其 形成 速率 随 密度 的 增加 而 加 快 。 另 外 ， 分 子 云 需要 有 一 定 
密度 的 尘埃 提供 足够 的 不 透明 度 以 保证 其 中 的 分 子 不 受 紫外 辐射 的 破坏 ， 
这 需要 分 子 云 的 柱 密度 至 少 为 20 Ma pc? (Elmegreen 1993)。 绝 大 多 数 分 
子 云 的 柱 密度 都 远大 于 这 个 值 ， 因 而 通常 是 相当 不 透明 的 ， 典 型 的 柱 密度 
的 量 级 为 10? Me pc? .分子 云 的 高 密度 使 碰撞 激发 的 原子 和 分 子 谱 线 发 射 
过 程 变 得 非常 有 效 , 而 这 些 谱 线 发 射 是 分 子 云 主要 冷却 剂 : 同时 高 的 不 透 
明度 使 其 受 外 部 辐射 场 加 热 的 速率 变 慢 ， 其 结果 最 终 使 分 子 云 保持 较 冷 ， 
典型 温度 在 10-20K。 当 然 被 新 形成 的 大 质量 年 轻 星 所 照 亮 的 局 部 区 域 的 
温度 可 以 高 达 100K 甚至 更 高 。 在 那些 正在 塌 缩 的 密度 极 高 的 稠密 核 中 , 
气体 和 人 尘埃 充分 耦合 ， 温 度 较 低 且 在 很 大 的 密度 范围 内 都 几乎 保持 不 变 , 
约 为 10K。 这 一 温度 特征 在 恒星 形成 过 程 中 非常 重要 ,因为 正 是 由 于 这 样 
一 个 较 低 且 近乎 常数 的 温度 ， 使 质量 <1Me 的 稠密 核 的 塌 缩 成 为 可 能 。 
4112 分 子 云 的 分 类 

分 子 云 自 被 发 现 以 来 , 曾经 有 过 多 种 分 类 方法 ,如 Winnewisser( 1979) 
根据 成 协 特性 将 分 子 云 分 为 : 与 电离 氧 (HI ) 区 成 协 的 巨 分 子 云 、 暗 云 、 
晚 型 星 包 层 以 及 与 年 轻 星 成 协 的 脉 泽 源 。 Goldsmith(1987) 则 根据 分 子 云 尺 
度 递减 的 顺序 把 分 子 云 分 为 ， 分 子 云 复合 体 (complex) 一 云 (cloud) 一 
云 核 (cloud core) 一 团 块 (clump)。 同 时 又 按照 分 子 云 谱 线 发 射 区 域 的 
物理 性 质 分 为 ， 巨 分 子 云 、 暗 云 以 及 拱 星 云 ， 它 们 分 别 与 大 质量 恒星 、 小 
质量 恒星 以 及 演化 星 Cevolved star) 成 协 。Tumer(1988) 年 又 根据 致密 分 
子 云 中 的 气体 温度 将 其 分 为 较 冷 〈 温 度 T<20K) 的 A 组 和 较 热 (温度 了 
220K) 的 B 组 。B 组 的 云 一 般 都 是 大 质量 恒星 形成 区 ,而 A 组 均 为 小 分 
子 云 。Myers(1995) 则 根据 云 的 几何 形态 及 成 协 星 的 质量 层次 〔 从 小 到 大 ) 
将 正在 形成 恒星 的 分 子 云 分 为 弥漫 云 、 球 状 体 、 稠 密 核 、 瞳 条 云 

(dark-filament)、 暗 云 核 (dark-core)、 巨 条 云 (giant-filament) 以 及 巨 云 
核 (giant-core)。 可 见 这 些 不 同 尺度 的 分 子 气体 的 聚集 物 并 没有 明确 的 划 
分 ， 也 没有 通常 意义 上 可 以 接受 的 各 自 的 名 词 。 不 过 我 们 现在 通常 提 
到 “ 云 "“ 团 块 ”以 及 “ 核 ” 等 分 子 云 中 不 同 层次 的 结构 是 按照 分 子 云 的 
等 级 式 结构 从 大 到 小 划分 的 〔Blitz & Williams，1999)。“ 云 ”是 指 那些 其 
中 的 气体 基本 上 都 是 分 子 的 区 域 .银河 系 中 几乎 所 有 已 知 的 分 子 云 都 可 探 
测 到 CO。“ 团 块 ”是 指 在 较 大 的 云 中 任何 密度 增强 的 区 域 ， 或 者 指 那 些 
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可 以 从 分 子 谱 线 (如 COD. 图 里 证 认 出 来 在 Lb-y (IL, b. v 分 别 为 银 经 、 
银 续 和 速度 ) 空间 的 连续 区 域 。 星 团 就 是 从 那些 大 质量 团 块 中 形成 的 。 尽 
管 大 部 分 星团 是 非 束缚 的 ， 但 是 形成 它们 的 气体 是 束缚 的 。“ 核 ”是 指 一 
种 密度 较 高 的 处 于 自 引力 东 缚 并 最 终 可 能 会 塌 缩 形成 单个 恒星 或 星 群 的 
特殊 的 团 块 。 不 过 并 非 所 有 形成 恒星 的 原料 都 必须 来 自 核 中 , 有 些 可 能 是 
从 周围 团 块 或 云 中 竞争 吸 积 得 来 CBonnell er al.1997， 另 见 下 面 讨论 )。 要 
注意 的 是 这 里 “ 核 ” 是 比 “ 团 块 ”更 小 的 结构 ， 这 与 Goldsmith 的 分 类 正 
好 相反 。 因 此 读者 在 阅读 相关 的 文献 时 要 注意 ， 相 同 的 名 词 ( 如 团 块 、 云 
核 等 ) 在 不 同 的 文献 中 可 能 代表 不 同 的 对 象 。 
4113 分 子 云 成 分 

分 子 云 的 主要 成 分 是 分 子 。 但 其 中 还 包括 尘埃 颗粒 、 原 子 、 离 子 和 恒 
星 。 在 此 我 们 简要 地 描述 每 一 部 分 在 分 子 云 物理 学 中 的 角色 。 

我 们 目前 已 经 知道 140 多 种 星际 分 子 的 上 千 条 厘米 、 毫 米 、 亚 毫米 波 
段 的 谱 线 ( 见 附录 A.7 节 表 A.5，A.8 节 表 A.6)。 从 最 简单 的 双 原 子 分 子 〈 如 
OH、CH、CO 和 CS 等 以 及 它们 的 同位 素 分 子 ) 到 最 复杂 的 碳 链 和 碳 环 分 
T. 其 中 很 大 一 部 分 属于 有 机 分 子 ， 有 些 还 是 最 先 在 星际 空间 发 现 ， 然 后 
在 实验 室 用 光谱 分 析 证 认 的 。 目 前 所 知道 的 最 大 的 星际 分 子 是 HCNN 碳 
链 ， 而 更 长 的 碳 链 如 HCwN 则 是 在 实验 室 利 用 更 加 灵敏 的 分 光 技 术 发 现 
的 。 分 子 CO、H2O 和 它们 的 同位 素 分 子 的 转动 谱 线 作为 分 子 云气 体 的 主 
要 冷却 剂 ， 在 很 大 程度 上 抵消 了 宇宙 射线 和 外 部 UV 光子 对 分 子 云 的 加 热 
作用 ， 使 整个 分 子 云 达 到 10K 左 右 的 平衡 温度 。 如 果 没有 这 些 分 子 谱 线 的 
冷却 ， 分 子 云 的 温度 将 会 高 达到 约 100K， 接 近 弥 散 云 的 温度 。 

尘埃 颗粒 是 形成 于 晚 型 星 大 气 中 并 被 星 风 吹 到 星际 介质 中 去 的 固体 
颗粒 。 也 有 少 部 分 来 自 ( 超 ) 新 星 ， 但 它们 也 可 以 在 星际 介质 中 被 破坏 并 
重新 形成 。 只 占星 际 介质 总 值 量 的 大 约 1% 的 尘埃 颗粒 对 星际 介质 中 的 物 
理 与 化 学 过 程 、 银 河 系 中 的 能 量 平衡 、 星 际 云 的 演化 与 恒星 形成 甚至 宇宙 
射线 加 速 的 初始 阶段 等 都 起 着 至 关 重要 的 作用 .尘埃 颗粒 主要 是 由 游离 态 
的 碳 和 无 定型 的 硅 酸 盐 组 成 的 。 它们 的 典型 尺度 约 为 0.1 微米 ， 变 化 范围 
从 纳米 级 到 微米 级 ,最 小 可 以 到 大 分 子 的 尺寸。 在 分 子 去 中， 尘埃 颗粒 是 
气体 密度 超过 10 «m? 时 的 主要 的 冷却 剂 。 它 的 表面 可 以 催化 H 形成 Hz。 
在 稠密 核 中 ， 原 子 或 分 子 与 尘埃 颗粒 碰撞 会 粘 在 其 表面 形成 “ 冰 覃 ” 覆盖 
物 (如 HO. CO, COn NHs, CH, 等 )。 侍 埃 表面 会 发 生化 学 反应 ， 其 
中 有 些 反应 是 气相 化 学 中 不 可 能 发 生 的 ， 因 此 尘埃 起 到 了 催化 剂 的 作用 。 
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尘埃 颗粒 受到 刚 形成 的 年 轻 恒星 的 加 热 后 ， 会 从 由 层 中 若 发 出 许多 复杂 
分 子 。 关 于 尘埃 颗粒 的 性 质 可 以 参考 Roberge & Whittet (1996) 的 综述 
性 文章 。 

分 子 云 通常 并 非 完 全 中 性 的 ， 而 是 处 于 低 电 离 状 态 〈 电 离 度 为 
<10*)， 这 是 由 于 宇宙 射线 电离 和 OB 恒星 发 出 的 紫外 光子 光 致电 离 联 
合作 用 的 结果 。 如 果 一 个 OB 星 在 分 子 云 中 形成 ， 它 的 UV 光子 会 把 一 小 
部 分 云 的 气体 完全 电离 《HT 区 )， 而 分 子 云 的 其 他 大 部 分 很 大 程度 上 仍 
旧 是 中 性 。 分 子 云 的 电离 在 物理 上 和 化 学 上 都 是 很 重要 的 。 分 子 云 中 大 多 
数 的 气相 化 学 反应 是 由 电离 粒子 驱动 的 , 尽管 它们 的 丰 度 较 低 , 但 其 影响 
力 因 反应 截面 较 大 而 不 容 忽视 。 分 子 云 中 的 微量 电离 可 以 通过 离子 与 中 性 
粒子 碰撞 使 磁场 和 中 性 气体 运动 有 效 地 耦合 .这 个 机 制 允许 磁 流体 动力 学 
波 和 潮流 的 传播 从 而 磁场 和 中 性 气体 可 以 作为 单一 的 流体 一 起 运动 。 这 
些 磁 流体 动力 学 的 运动 有 助 于 分 子 云 支撑 它们 自身 的 引力 。 

恒星 是 分 子 云 中 最 有 趣 也 是 最 重要 的 组 成 部 分 。 首先 ,分 子 云 是 所 有 
已 知 年 轻 恒星 诞生 的 地 方 ， 它 为 恒星 形成 过 程 提供 初始 条 件 。 原 恒星 和 年 
BERE (YSO) 通常 深 埋 在 分 子 云 中 。 越 年 轻 的 恒星 埋 得 越 深 ， 也 就 越 
不 容易 观测 到 。 分 子 云 中 蕴藏 着 各 种 演化 阶段 的 恒星 ， 从 年 仅 104 年 而 
光度 主要 来 自 引力 塌 缩 的 早期 原 恒星 ， 到 年 约 105 年 而 光度 主要 来 自 准 静 
态 收缩 的 金牛 座 T 型 星 。 分 子 云 中 恒星 群 的 空间 范围 跨度 也 很 大 ， 从 几 
个 pe 范围 内 没有 任何 “邻居 ”的 如 金牛 座 内 的 孤立 的 恒星 到 几 个 pe 范围 
内 有 1000 多 颗 恒 星 的 如 猎户 座 内 的 星团 。 分 子 云 中 恒星 的 质量 从 0.1 一 30 
Me， 几 乎 包括 了 所 有 已 知 恒星 的 质量 范围 。 其 次 ， 嵌 埋 恒星 通过 它们 的 
星 风 和 外 流 为 分 子 云 中 灌流 动力 学 提供 主要 的 能 量 来 源 .而 那些 最 大 质量 
恒星 的 星 风 、 外 流 和 辐射 有 可 能 僚 分 解 并 驱散 分 子 云气 体 从 而 使 分 子 云 的 
寿命 不 可 能 太 长 。 

4114 巨 分 子 云 (GMC) 及 其 形成 

分 子 云 的 CO 成 图 观测 发 现 一 类 空间 延展 的 复合 体 即 所 谓 分 子 云 复 
合体 或 巨 分 子 云 (Giant Molecular Cloud 或 简称 GMC)。 它 们 的 线 尺度 为 
20~100pc， 平 均 密度 为 50~100cm3， 质 量 为 105-105 Me， 而 温度 只 有 约 
10K。 无 论 从 尺度 还 是 质量 上 讲 ，GMC 都 应 算是 银河 系 中 最 大 的 天 体 ， 
但 同时 它们 又 几乎 是 整个 宇宙 中 最 冷 的 天 体 。 目前 已 知 的 银河 系 中 太阳 图 
内 的 GMC 的 数目 大 约 为 200 多 个 。 它 们 大 多 处 于 引力 束缚 状态 。 从 分 子 
谱 线 的 线 宽 可 以 知道 云 中 的 速度 弥散 为 2-3 km s'， 因 此 相应 的 气体 运动 
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为 超声 速 的 〈 云 中 典型 的 声速 c, PPS 02 km s1)。 这 种 超声 速 的 主要 来 
源 是 分 子 气 体 的 测 动 ， 而 非 系 统 的 大 规模 运动 〔 如 塌 缩 或 及 胀 )。 例 如 
Larson (1981). 发 现 的 “尺度 一 线 宽 关系 ": 分 子 云 内 超声 速 汕 流 的 线 宽 
随 尺度 的 增长 而 增长 ， 即 A vocR?, hR p - 0.38 非常 接近 不 可 压 
流体 的 滑 流 的 相应 值 p =1/3。 分 子 云 中 到 处 是 弥漫 的 磁场 ， 其 强度 量 级 
约 为 10kG， 相 应 的 阿尔 芬 速度 为 1-2 kms'， 与 观测 到 的 谱 线 线 宽 相 当 。 
相应 的 磁 临界 质量 为 Ms ~5 x10;M。 (McKee 1999)。 这 正 是 GMC 的 典 
型 质量 。 

我 们 已 经 知道 分 子 云 是 一 种 暂 现 结构 ， 它 们 会 不 断 地 形成 并 被 破坏 。 
那么 它们 是 怎样 不 断 地 从 松散 的 星际 气体 组 合 而 形成 的 呢 ? 银河 系 中 从 
星际 气体 聚集 成 为 能 够 形成 恒星 的 分 子 云 的 速率 与 恒星 形成 的 速率 有 关 ， 
并 且 可 以 从 观测 到 的 分 子 云 中 的 恒星 形成 率 和 恒星 形成 效率 给 出 经 验 估 
计 。 我 们 知道 银河 系 中 总 的 恒星 形成 率 约 为 3 Mo/ 年 ， 而 一 个 典型 的 分 子 
云 中 只 有 大 约 2% 或 更 少 的 质量 最 终 转化 为 恒星 (Mynrs et al.1986; Evans 
& Lada 1991)， 这 说 明 每 年 至 少 有 大 约 150 Me 的 分 子 云气 体形 成 恒星 。 
银河 系 中 的 气体 总 质量 约 为 Sx10? Mo, 那么 星际 气体 被 聚集 到 GMC 中 所 
需 的 时 间 应 该 约 为 3 x107 年 类 似 的 估计 还 得 到 太阳 附近 GMC 的 形成 所 
需 时 间 略 长 于 银河 系 中 的 平均 值 ， 大 约 为 sx107 年 (Larson 1992)。 值 得 
注意 的 是 , 这 和 前 面 提 到 的 分 子 云 的 寿命 相当 ， 这 意味 着 分 子 云 的 形成 是 
一 个 快速 的 过 程 , 而且 其 形成 、 演化 以 及 瓦解 等 过 程 因 时 标 相当 而 很 难 明 
确 地 从 时 间 上 区 分 开 来 ， 它们 可 能 是 在 恒星 形成 复合 体 中 的 不 同位 置 同时 
发 生 着 的 。 

关于 GMC 形成 机 制 的 研究 是 一 个 尚 无 定论 的 课题 。 历史 上 曾 提出 过 
的 分 子 云 的 形成 机 制 主要 可 分 为 三 大 类 : 外 小 分 子 云 的 随机 碰撞 与 凝聚 ; 
名 包括 热 不 稳定 性 、 引力 不 稳定 性 和 磁 的 瑞 利 一 泰勒 不 稳定 性 《也 即 帕 克 
不 稳定 性 ) 等 的 各 种 不 稳定 性 ;@ 激 波 条 件 下 的 压力 聚集 ， 如 超新星 爆发 
产生 的 激 波 或 星系 中 的 激 波 .对 上 述 每 一 个 形成 机 制 以 及 其 他 可 能 机 制 的 
详细 综述 请 读者 参阅 Elmegreen (1990) 及 其 中 的 参考 文献 。 

目前 我 们 已经 可 以 基本 排除 上 述 第 一 种 机 制 的 可 能 性 ， 即 分 子 云 不 大 
可 能 是 由 更 小 的 分 子 去 通过 随机 碰撞 凝聚 而 成 。 其 一 ， 这 种 机 制 所 预期 的 
GMC 的 形成 时 间 至 少 为 10 年， 与 前 面 给 出 的 GMC 的 寿命 相 比 至 少 说 
明 分 子 云 不 可 能 主要 通过 这 种 机 制 形成 ; 另外 碰撞 可 能 会 使 原来 的 云 碎 
B, 而 并 非 一 定 会 聚合 .其 二 ,用 FCRAO 望远镜 对 银河 系 第 二 象限 (Heyer 

E 


—————— 


天 体 物 理 中 的 微波 谱 线 诊断 


etal. 1998) 和 巨 分 子 云 Mon OBI (Oliver ,Masheder & Thaddeus 1996) 分 
子 气体 所 作 的 高 灵敏 度 巡天 发 现在 银河 旋 尼 和 GMC 附近 遍布 着 一 类 低 面 
亮度 《等 同 于 低 面 密度 ) 的 小 质量 分 子 云 一 一 Chaff。 它 们 的 总 质量 比 银 
河 系 中 的 GMC 总 质量 小 至 少 一 个 数量 级 ， 因 此 GMC 也 不 可 能 是 从 这 些 
Chaff 碰撞 聚集 形成 的 。 因 而 我 们 可 以 排除 任何 形式 的 小 分 子 云 碰撞 聚集 
而 形成 GMC 的 模式 。 

现在 已 基本 清楚 的 是 银 盘 中 GMC 是 直接 由 H I 的 聚集 来 形成 ， 因 为 
银河 系 的 旋 臂 间 极 少 有 分 子 气体 存在 ,而 且 在 其 他 有 巨大 、 清 晰 旋 臂 的 流 
RER Cin M51、M100 等 ) 中 ， 分 子 云 通常 都 位 于 旋 辟 中。 另外 ， 太 阳 
附近 的 原子 气体 和 分 子 气体 之 间 是 紧密 成 协 的 , 详细 的 成 图 还 表明 在 云 内 
的 团 块 间 介质 主要 是 原子 〔 例 如 , Williams & Maddalena 1996)。 这 些 原子 
气体 包 层 可 能 是 凝聚 为 GMC 之 后 的 原子 云 的 残余 ， 或 者 是 GMC 中 光 致 
离 解 的 气体 ， 当 然 更 有 可 能 是 二 者 的 结合 。 在 太阳 附近 ，H I 包 层 间距 比 
它们 的 直径 大 得 多 : GMC 之 间 平 均 距离 大 约 是 500pc， 而 分 子 云 /HT 包 
层 复合 体 直径 约 150~200 pe (Blitz 1990)。 这 些 复合 体 因而 区 别 于 背景 HI 
而 很 容易 被 证 认 。 最 近 对 M33 中 GMC 的 高 空间 分 辩 率 〈 约 50pc) CO 

(1 一 0) 分 子 谱 线 观测 以 及 对 其 中 GMC 和 H T 暗 条 (filaments) 关系 的 
研究 结果 也 支持 GMC 是 直接 由 HI 聚集 形成 的 《Engargiola er al.2003; 
Rosolowsky et al.2003)。 然 而 ， 许 多 关于 形成 过 程 的 细节 ， 如 银河 系 激 波 
和 磁场 的 作用 等 仍 不 是 太 清楚 。 另 外 ，M33 中 的 研究 也 表明 其 中 分 子 云 
是 通过 聚集 小 范围 内 〈<500pc) 的 HI 气体 形成 的 即 具有 局 域 性 。 而 这 
种 形成 机 制 中 的 角 动 量 问题 可 以 通过 磁 制 动 效应 得 以 解决 , 也 即 形成 分 子 
云 的 前 身 H I 气体 在 聚集 的 过 程 中 会 产生 磁场 的 扭 折 , 这 种 扭 折 的 初始 角 
动量 会 通过 磁 流 体 动力 学 效应 消散 掉 CRosolowsky et 1.2003). 

4.1.1.5 分 子 云 的 结构 及 其 与 恒星 初始 质量 函数 (IMF) 的 关系 

前 面 已 经 提 到 分 子 云 是 高 度 结构 化 的 , 其 中 的 团 块 和 核 作 为 星团 或 单 
个 恒星 的 诞生 地 ， 它 们 的 性 质 必然 与 恒星 有 着 密切 的 关系 。 

一 颗 恒 星 的 光谱 、 寿 命 和 最 终 状态 主要 取决 于 其 质量 。 因 此 理解 恒星 
初始 质量 函数 IMF 的 起 源 问 题 非常 重要 。 虽 然 我 们 通常 假设 IMF 的 形式 
是 不 变 的 , 但 由 于 它 只 是 局 域 地 可 直接 测量 ,了解 它 的 起 源 将 有 助 于 我 们 
预见 它 在 不 同 的 天 体 物理 环境 下 可 能 怎样 变化 。 

JMF 通常 具有 睾 率 谱 的 形式 ， 从 而 质量 谱 有 如 下 形式 

dN/dM = M^* aD 
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对 IMF 形式 的 解释 大 多 以 分 子 谱 线 发 射 所 揭示 的 云 和 团 块 的 质量 谱 为 出 
发 点 ， 即 dNdM <M，a~1.5。 然 而 ， 大 多 数 这 类 结构 中 并 没有 恒星 形 
成 , 星团 中 的 大 部 分 恒星 形成 于 分 子 云 中 那些 最 大 质量 的 团 块 里 。 只 有 在 
获得 了 关于 团 块 如 何 形成 以 及 这 些 团 块 如 何 碎 型 成 能 形成 单个 恒星 的 核 
的 更 完整 的 图 像 后 ， 才 有 可 能 真正 理解 IMF 的 起 源 。 

分 子 云 的 内 部 结构 反映 了 它们 是 由 非 均匀 原子 ISM 形成 的 ， 并 且 在 
EP FEE n(Hz) 10" om 下 ,在 所 有 能 够 自 引力 东 缚 的 尺度 都 是 自 相似 的 。 
在 这 种 情况 下 ， 团 块 质量 谱 具 有 相似 的 备 律 指数 a~1.6~1.8， 而 与 云 内 
恒星 形成 性 质 无 关 。 在 更 高 密度 及 更 小 尺度 下 ， 当 线 宽 趋 近 于 它们 的 热 宽 
度 时 ， 明 显 偏离 这 一 自 相似 描述 。 这 一 偏离 也 许 标志 着 云 的 演化 和 恒星 形 
成 间 的 界限 。 

形成 单个 恒星 (或 多 星系 统 ) 的 核 的 典型 平均 密度 为 nH) 510 em?, 
并 且 可 以 观测 到 高 激发 谱 线 或 大 偶 极 矩 分 子 的 跃迁 谱 线 ， 以 及 毫米 、 亚 毫 
米 波段 尘埃 连续 谱 辐 射 。 由 于 密度 较 高 , 核 的 面积 填充 比 即便 是 在 星团 形 
成 环境 中 也 很 低 。 因 而 对 核 的 搜寻 一 般 都 巡 着 恒星 形成 活动 的 “足迹 ”， 
例如 IRAS 发 射 、 外 流 等 , 但 系统 的 无 偏 搜寻 在 过 去 还 是 比较 少 的 。 不 过 ， 
随 着 观测 技术 日 新 月 异 的 提高 , 现在 已 经 可 以 进行 较 大 天 区 的 毫米 连续 谱 
巡天 。 如 在 P Ophiuchus 分 子 云 [Motte, André & Neri (1998) ] 和 Serpens 
分 子 云 中 《Testi & Sargent, 1998) 的 毫米 波 连 续 谱 成 图 发 现 大 量 拘 埋 年 
轻 原 恒星 以 及 无 星 核 。 这 些 核 的 质量 谱 谱 指 数 az2.1， 接 近 于 恒星 IMF 的 
斜率 o=2.35 (Salpeter 1955)， 而 明显 地 比 团 块 的 质量 谱 更 陡 。 孤 立 的 恒星 
形成 核 所 组 成 的 原 星团 〈proto-cluster) 的 质量 谱 趋 近 于 Salpeter 的 IMF, 
充分 表明 在 云 中 形成 的 恒星 质量 与 其 结构 紧密 相关 。 然而 ,这些 研究 还 不 
能 确定 团 块 是 否 处 于 自 引力 状态 , 这 是 证 明 这 些 连 续 谱 核 确实 在 形成 恒星 
的 必要 条 件 , 这 就 需要 进一步 的 谱 线 观测 来 确定 无 星 核 是 处 于 自 引力 状态 
或 是 正在 增 缩 形成 原 恒星 。 对 这 些 核 的 结构 、 动 力学 以 及 分 布 的 研究 , 将 
有 助 于 我 们 更 好 地 理解 分 子 云 结构 及 演化 和 恒星 IMF 之 间 的 关系 。 

鉴于 对 星团 环境 中 单个 核 的 高 分 辩 率 研究 变 得 更 普遍 , 恒星 质量 和 核 
质量 之 问 关系 的 确定 将 会 更 为 精确 。 如 果 核 的 质量 谱 真 的 类 似 于 恒星 
JIMF， 那 么 核 的 质量 中 转化 为 恒星 的 质量 比率 《 即 核 的 恒星 形成 效率 ) 应 
该 近似 地 与 质量 无 关 ， 而 恒星 IMF 主要 由 云 的 分 裂 过 程 决定 。 通 过 测量 
大 量 不 同 分 子 云 里 不 同 星团 中 核 的 质量 谱 ， 大 尺度 结构 和 环境 对 IMF 的 
影响 便 可 以 得 到 确认 。 
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4.1.1.6 分 子 云 的 碎 裂 与 塌 缩 

正如 上 面 已 经 提 到 的 , 恒星 形成 活动 应 该 是 在 GMC 形成 之 后 不 久 便 
开始 的 。 塌 缩 与 恒星 形成 发 生 在 分 子 云 中 密度 最 高 的 部 分 ,即使 云 并 没有 
整体 的 塌 缩 ,而 事实 上 绝 大 多 数 的 正在 形成 恒星 的 分 子 云 都 没有 观测 到 任 
何 整体 快速 塌 缩 的 证 据 ， 相 反倒 是 有 证 据 表明 它们 中 有 许多 正在 被 耗 散 。 
按照 经 典 的 恒星 形成 图 像 , 恒星 形成 过 程 包括 分 子 云 或 者 其 中 一 部 分 的 引 
力 塌 缩 过 程 以 及 随 之 发 生 的 云 碎 裂 成 为 越 来 越 小 的 引力 束缚 团 块 的 过 程 。 

(OD FER. 

年 轻 恒星 与 分 子 云 中 密度 较 高 的 部 分 成 协 , 其 中 那些 最 稠密 的 分 子 云 
核 更 可 能 是 恒星 或 星 群 的 前 身 .那么 是 什么 机 制造 成 分 子 云 的 这 种 通常 包 
括 各 种 尺度 的 等 级 式 团 块 结构 的 呢 ? 这 其 中 可 能 主要 有 两 个 基本 过 程 : 分 
了 予 云 中 小 的 密度 扰动 经 自 引力 放大 所 引起 的 引力 碎 裂 ， 以 及 激 波 中 压缩 
气体 的 等 级 式 超声 速 测 动 。 当 然 更 有 可 能 是 二 者 的 综合 效应 。 下 面 我 们 来 
进一步 分 析 它 们 的 影响 : 

D 引力 不 稳定 性 ; 

在 一 个 不 考虑 转动 、 磁 场 以 及 潮 动 而 压力 恒定 的 均匀 无 限 介质 中 , 其 
平面 波 密度 扰动 的 短波 扰动 是 压力 主导 的 并 以 声速 传播 , 而 大 于 某 一 临界 
波长 的 扰动 将 会 变 成 引力 主导 而 不 稳定 , 它 将 不 再 传播 而 将 随时 间 指数 增 
长 。 这 一 临界 波长 就 是 所 谓 “ 金 斯 长 度 ”j〈Jeans, 1902)。 对 一 个 密度 p 
均匀 、 温 度 了 恒定 的 等 温 介 质 ， 金 斯 长 度 可 以 表示 为 

A, =r"? Gp)" (42) 
其 中 c=(kTIm) ”为 等 温 声 速 ，m 为 粒子 平均 质量 。 

相应 的 产生 引力 不 稳定 密度 扰动 的 最 小 临界 质量 就 是 所 谓 金 斯 质量 
M; 〈Jeans，1928)。 当 分 子 云 的 质量 M>M) 时 ， 就 会 引起 引力 塌 缩 。 假 设 
密度 扰动 或 者 形成 恒星 的 团 块 的 空间 尺度 差不多 , 也 即 考虑 一 个 边 长 为 
的 立方 体 ， 那 么 金 斯 质量 可 以 表示 为 


M, = pÀ/ =5.51c} 1G? p (43) 


(Spitzer 1978)。 而 如 果 考 虑 球面 波 而 不 是 平面 波 密度 扰动 ， 那 么 只 要 将 
上 式 中 的 系数 5.57 改 为 8.53 即 可 《Larson 1985)。 
可 以 看 出 上 述 的 金 斯 分 析 基 于 很 多 近似 ， 并 且 甚 至 在 数学 上 并 不 一 
致 ， 因 为 它 忽 略 了 背景 介质 的 塌 缩 。 后 来 的 各 种 更 加 “严格 ”的 分 析 表 明 
(43) 式 中 的 金 斯 质量 是 分 子 云 碎 裂 最 小 质量 的 一 个 非常 有 用 的 近似 ， 
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而 与 碎 裂 结构 的 形状 、 状 态 方程 或 平衡 状态 等 无 关 。 各 种 分 析 得 到 的 临界 
质量 都 有 着 与 《4.3) 式 类 似 的 形式 ， 只 是 其 中 的 系数 有 所 不 同 。 如 垂直 
方向 处 于 动力 学 平衡 的 平面 平行 层 介质 中 的 临界 质量 系数 为 5.86; 而 平衡 
的 圆柱 状 或 丝 状 物 中 的 临界 质量 系数 在 3.32 一 6.28 之 间 (Larson 1985)。 

如 果 星 前 核 形成 时 近似 平衡 态 并 近似 与 周围 介质 压力 平衡 , 那么 一 个 有 限 
的 并 且 温 度 和 边界 压力 固定 的 等 温 平衡 球 可 能 更 适合 于 恒星 形成 的 情况 。 


这 时 所 得 到 的 临界 半径 与 临界 质量 分 别 为 
Ry =0.48c,* /1G' p^ (44) 
My 71.18, 1G p? (4,5) 





其 中 声速 c, 和 边界 压强 恒定 (Spitzer 1968)。 具 有 这 种 临界 性 质 的 等 温 
球 通常 又 被 称 作 “Bonnor-Ebert 球 "， 因 为 Bonnor (1956) 和 Ebert (1957) 
分 别 独立 研究 并 得 出 上 述 结论 。 考虑 等 温 介质 中 压强 与 密度 的 关系 后 公 
R (4.4) 和 (4.5) 就 可 以 和 金 斯 长 度 及 金 斯 质量 联系 起 来 了 。 而 其 中 更 
小 的 数值 系数 恰好 反映 了 这 样 一 个 事实 : Bonner-Ebert 球 只 包括 那些 密度 
高 于 背景 介质 的 物质 , 而 金 斯 长 度 所 贯穿 的 区 域 则 还 包括 那些 密度 更 低 的 
介质 ， 它 们 可 能 塌 缩 也 可 能 不 塌 缩 。 另 外 ， 等 温 丝 状 物 碎 裂 可 能 产生 非 球 
对 称 的 平衡 结构 , 研究 表明 这 些 非 球形 团 块 有 着 与 Bonnor-Ebert 球 相似 的 
稳定 性 特征 《Curry 2002)。 

2) 转动 、 磁 场 和 渍 动 的 影响 : 

当然 细致 的 研究 还 应 考虑 到 云 的 转动 .磁场 以 及 油 动 等 对 云 的 支撑 作 
用 ， 相 关 的 具体 讨论 因 篇 幅 有 限 在 此 不 予 详 述 ， 有 兴趣 的 读者 可 以 阅读 
Larson (2003) 的 综述 文章 参 以 及 其 中 的 参考 文献 。 

总 而 言 之 ,对 转动 和 磁场 而 言 ,只 要 它们 还 不 足以 完全 抑制 引力 不 稳 
定性 , 那么 金 斯 长 度 和 人 金 斯 质量 仍旧 是 比较 好 的 近似 。 汕 动 可 以 在 许多 情 
形 下 大 致 上 平衡 云 的 自 引力 , 因此 对 于 控制 云 的 结构 与 演化 可 能 有 着 和 引 
力 同 样 重要 的 作用 。 从 观测 到 的 普遍 较 宽 的 分 子 谱 线 轮廓 我 们 知道 分 子 云 
中 的 测 动 基本 上 是 超声 速 的 ， 而 只 在 最 小 尺度 的 团 块 《如 星 前 核 ) 内 变 为 
亚 声速 。 从 超声 速 到 亚 声速 的 过 渡 发 生 在 0.05-0.1pc 的 尺度 上 , 这 差不多 
正好 是 观测 到 的 星 前 核 的 大 小 , 也 可 能 就 是 因 濡 动 所 致 的 压缩 结构 的 一 个 
下 限 尺度 。 但 至 于 湾 动 到 底 如何 影 响 云 的 形成 ,至今 仍 不 十 分 清楚 。 关 于 
正在 塌 缩 与 碎 裂 的 分 子 云 的 数值 模拟 结果 对 汕 动 的 引入 并 不 十 分 敏感 , 碎 
型 的 尺度 似乎 总 与 初始 金 斯 质量 相仿 , 尽管 质量 可 能 会 由 于 塌 缩 过 程 中 的 
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压缩 而 有 所 减少 Larson 1978; Bonnel & Bate 2002)。 因 此 很 有 可 能 潮 动 
和 转动 、 磁 场 一 样 在 恒星 形成 过 程 中 起 到 一 种 调节 而 不 是 控制 作用 ,也 许 
会 影响 到 年 轻 恒星 和 恒星 系统 的 统计 特性 和 空间 分 布 等 。 

(2) 38i. 

星 前 核 塌 缩 的 结果 依赖 于 初始 条 件 以 及 塌 缩 是 怎样 开始 的 。 我 们 虽然 
已 经 从 前 面 的 内 容 了 解 到 经 过 分 子 云 动力 学 形成 分 子 云 核 的 过 程 是 相当 
复杂 的 ， 但 是 至 于 具体 的 过 程 如 何 ， 我 们 至 今 尚未 完全 弄 清楚 ， 因 此 也 就 
很 难 精 确 地 确定 它们 是 怎样 开始 塌 缩 的 。 目前 被 广泛 研究 的 可 以 描述 一 个 
球状 云 的 塌 缩 是 如 何 被 启动 的 模型 有 两 种 : 其 中 之 一 假设 塌 缩 开始 于 一 个 
不 稳定 的 或 者 临界 稳定 的 气体 团 块 , 团 块 中 的 引力 克服 了 热 压力 而 引起 失 
控 的 快速 动力 学 塌 缩 (Hayashi 1966), 其 中 气体 的 塌 缩 速度 约 为 声速 的 两 
fit: 另 一 模型 则 假设 星 前 核 最 初 是 磁场 支撑 的 ， 并 渐渐 通过 双 极 扩散 凝聚 
形成 ， 从 而 气体 穿 过 磁力 线 慢 慢 地 收缩 (Shu 1977; Shu er al.1987)。 双 极 
扩散 是 指 分 子 云 中 的 带电 粒子 (电子 和 离子 ) 与 磁场 耦合 共同 产生 相对 于 
不 受 磁场 作用 的 中 性 粒子 的 滑 移 的 过 程 。 由 于 这 种 双 极 扩散 的 时 标 tp 
7107 年 ) 比 自由 塌 缩 时 标 《tr =108 年 ) 大 一 个 量 级 ， 因 此 这 种 收缩 过 程 
是 准 静态 的 .这 种 准 静态 收缩 过 程 所 形成 的 核 会 变 得 中 心 越 来 越 聚 集 且 执 
压力 支撑 慢 慢 占 上 风 ， 并 最 终 形成 没有 磁场 支撑 且 密 度 分 布 为 P = 
cè NNG 的 奇异 等 温 球 (Singular Isothermal Sphere，SIS)。 然 而 这 种 状态 
是 不 稳定 的 ， 甚 至 可 能 是 真实 的 物理 过 程 无 法 达到 的 〔Whitworth er al. 
1996)。 而 事实 上 有 关 的 详细 计算 表明 双 极 扩散 过 程 从 未 被 真正 严密 地 理 
解 过 , 因为 动力 学 塌 缩 在 达到 奇异 状态 之 前 很 久 就 已 经 开始 (Mouschovias 
& Ciolek 1999)。 尽 管 如 此 ，SIS 仍旧 以 其 简明 的 形式 而 成 为 广泛 采用 的 
恒星 形成 的 所 谓 “ 标 准 模型 "。 当 然 ， 更 真实 的 模型 应 该 是 介 于 上 述 两 种 
模型 之 间 ， 即 有 限制 的 快速 和 慢 速 塌 缩 。 

我 们 知道 不 考虑 压力 梯度 的 情况 下 , 一 个 均匀 气体 球 的 塌 缩 将 以 自由 
My 

Ta = V7/32Gp (4.6) 

进行 (Spitzer 1978)， 对 于 典型 的 GMC fim =2 ~ 4x105 年 。 如 果 考 虑 一 
定 的 压力 梯度 ， 塌 缩 则 会 有 所 减速 。 但 是 对 某 一 半径 处 的 壳 层 而 言 ， 其 中 
的 质量 塌 缩 到 中 心 所 需 的 时 间 仍 近似 等 于 按照 壳 层 中 平均 密度 所 计算 的 
自由 塌 所 时 标 。 因 此 ， 密 度 较 高 的 内 部 区 域 总 是 会 比 外 部 区 域 塌 所 得 快 ， 
密度 分 布 也 就 会 呈现 中 心 峰值 , 并 且 计 算 表明 等 温 塌 缩 球 的 密度 分 布 在 较 
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小 的 半径 处 会 有 渐 近 p = r RER. 研究 表明 在 塌 缩 云 核 中 只 有 一 小 部 分 
质量 首先 达到 足够 形成 恒星 的 密度 , 而 其 余 大 部 分 质量 仍 被 保留 在 一 个 较 
为 延展 的 塌 缩 包 层 中 。 具有 较 小 初始 质量 的 中 央 原 恒星 形成 于 核 中 央 并 通 
过 不 断 吸 积 周围 包 层 中 的 物质 而 增加 质量 。 

和 前 面 讨论 云 的 碎 末 时 一 样 , 我 们 在 研究 云 核 的 塌 缩 时 还 需要 考虑 分 
予 云 的 转动 、 磁 场 以 及 洲 动 等 ， 下 面 进一步 讨论 它们 的 影响 。 

1) 伴随 转动 的 塌 缩 : 

观测 表明 绝 大 多 数 分 子 云 都 在 转动 一 个 典型 的 星 前 核 的 角 动量 通常 
比 一 个 恒星 的 角 动 量 高 好 几 个 数量 级 , 这 就 是 恒星 形成 研究 中 两 大 难题 之 
一 的 所 谓 “ 角 动量 问题 "。 那 么 角 动量 真 的 不 守恒 了 吗 ? 其 实 不 然 ， 因为 
大 多 数 情况 下 , 带 有 转动 的 塌 缩 会 导致 双星 或 多 星系 统 的 形成 ， 此 时 初始 
角 动量 中 的 很 大 一 部 分 被 转化 为 系统 的 轨道 角 动 量 。 同时 , 过剩 的 角 动 量 
可 以 通过 磁 制 动 效应 转移 到 周围 介质 中 。 研 究 表明 转动 不 会 阻止 密度 奇 点 
《在 核 的 最 中 央 密 度 无 穷 大 ) 的 形成 ， 因为 在 核 的 中 心 附近 压力 和 引力 相 
互 竞争 的 结果 是 那里 的 离心 力 永远 不 会 强 到 足以 停止 中 心 密度 的 增加 
《Narita er al. 1984)。 不 过 ， 在 有 转动 的 情形 下 ， 大 部 分 质量 会 被 保留 在 
围绕 中 央 密度 奇 点 的 由 离心 力 支 撑 的 盘 中 。 这 一 星 周 盘 最 终 会 变 得 引力 不 
稳定 或 临界 稳定 ,并 可 能 导致 丙种 结果 : 一 种 可 能 是 流 涡 密度 扰动 引起 的 
引力 扭矩 会 导致 角 动 量 的 向 外 传输 从 而 产生 向 着 中 央 天 体 的 质量 流 ; 另 一 
种 可 能 是 盘 最 终 会 碎 裂 并 形成 双星 或 多 星系 统 。 

2) 伴随 磁场 的 塌 缩 : 

磁场 一 直 被 认为 是 支撑 分 子 去 引力 塌 缩 的 重要 因素 之 一 。 提 到 磁场 ， 
我 们 就 不 得 不 提 一 下 恒星 形成 研究 中 的 另 一 个 难题 ， 即 “ 磁 流 问题 "分 
子 云 核 中 的 磁 流 (或 磁 通 量 ) 比 质量 相当 的 恒星 表面 磁 流 高 好 几 个 数量 级 。 
显然, 在 恒星 形成 的 过 程 中 发 生 了 磁 流 损失 ， 前 面 提 到 的 双 极 扩散 和 磁 制 
动 效应 是 目前 理解 的 解决 “ 磁 流 问题 ”的 重要 机 制 。 另 外 ， 还 有 研究 表明 
带 有 磁场 的 云 核 声 缩 发 展 到 了 中 央 质量 吸 积 阶段 后 ， 吸 积 包 层 的 内 部 区 域 
呈现 弱电 离 状 态 , 此 时 双 极 扩散 会 再 生效 并 可 能 会 转移 走 绝 大 部 分 的 初始 
磁 流 ， 从 而 解决 “ 磁 流 问题 ”CCiolek & Konigl 1998). 许多 相关 的 工作 都 
致力 于 模型 分 析 磁场 支撑 的 最 初 由 缓慢 的 双 极 扩散 形成 的 分 子 云 核 的 演 
fit Shu et al. 1987; Mouschovias & Ciolek 1999)。 随 着 中 心 部 分 慢 慢 地 收 
缩 , 自 引力 会 变 得 越 来 越 重要 而 且 云 核 会 在 磁场 方向 变 得 越 来 越 扁平 而 有 
可 能 形成 盘 。 KE, 详细 的 计算 表明 云 核 中 心 附近 的 引力 会 在 密度 还 没有 
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增加 很 多 时 就 很 快 克服 磁场 的 支撑 而 使 云 核 进 入 动力 学 塌 缩 阶段 。 此 时 中 
心 区 域 密度 的 典型 值 为 <10cm”(Basu & Mouschovias 1995a,b)。 因 此 可 以 
预言 那些 观测 到 的 星 前 核 中 动力 学 塌 缩 已 经 开始 (Ciolek & Basu 2000). 而 
且 塌 缩 会 因 双 极 扩散 的 继续 带 走 磁 流 而 加 速 ， 并 逐步 发 展 为 和 没有 磁场 时 
类 似 的 情形 : 失控 的 塌 缩 会 形成 一 个 中 心 密度 奇 点 。 动 力学 塌 缩 一 旦 开始 ， 
即便 在 有 磁场 的 情况 下 中 心 密度 奇 点 也 会 以 近乎 自 相似 的 方式 发 展 ， 而 且 
密度 分 布 同样 会 有 渐 近 p = 亚 的 形式 ， 只 是 包 层 会 变 得 扁平 ， 磁 场 的 存在 
会 在 某 种 程度 上 使 场 缩 有 所 减速 。Li 和 Shu (1996) 研究 了 包括 磁场 支撑 
的 更 一 般 化 的 SIS 模型 ， 并 推导 出 一 个 磁化 的 等 温 奇 异 盘 的 解 ， 这 样 一 个 
系统 接 下 去 的 演化 过 程 将 主要 是 从 盘 到 中 央 原 恒星 的 吸 积 过 程 。 

3) 伴随 湾 动 的 塌 缩 : 

Nakano (1998) 对 上 述 双 极 扩散 模型 提出 质疑 ， 并 认为 观测 到 的 星 
前 核 不 可 能 是 磁场 支撑 的 , 否则 将 无 法 解释 观测 到 的 柱 密度 增强 以 及 滑动 
程度 。 测 动 对 云 核 的 支撑 可 能 比 磁力 更 重要 , 动力 学 塌 缩 则 更 多 地 是 由 测 
动 的 耗 艇 所 致 无 非 双 极 扩散 〈 另 可 参见 Williams & Myers 2000)。 在 整个 
塌 缩 过 程 中 , 磁力 由 于 总 是 小 于 引力 而 并 不 非常 重要 , 其 作用 只 是 在 某 种 
程度 上 使 塌 缩 有 所 减速 。Aikawa 等 (2003) 对 正在 形成 恒星 的 云 核 中 各 
种 分 子 谱 线 的 观测 发 现 分 子 的 相对 丰 度 与 快速 塌 缩 云 核 所 预言 的 基本 一 
致 ， 而 与 因 磁场 或 其 他 效应 而 明显 减速 的 塌 缩 云 核 所 预言 的 相去 较 远 。 这 
至 少 说 明 磁 场 不 会 使 云 核 的 塌 缩 减速 太 多 。 

恒星 形成 通常 发 生 在 光学 不 可 见 的 分 子 云 深 处 。 在 密度 很 高 ( 约 
10cm) 而 温度 却 很 低 〈 约 10K) 的 典型 的 分 子 云 笛 密 核 中 ， 自 引力 可 以 
很 轻松 地 克服 热 压力 。 如 果 热 压力 是 唯一 能 和 自 引力 抗衡 的 力 , 那么 很 容 
易 想象 筒 密 核 会 很 快 塌 缩 并 形成 恒星 .事实 上 绝 大 多 数 的 分 子 云 也 确实 在 
形成 恒星 ， 只 是 效率 并 不 高 ,仅仅 百 分 之 几 的 分 子 云 质量 转化 为 恒星 。 这 
是 因为 恒星 形成 其 实 是 一 个 很 复杂 的 过 程 , 除了 热 压力 外 我 们 还 需 考虑 诸 
如 磁场 、 测 动 等 对 分 子 云 的 支撑 作用 。 小 质量 (m<2~3 M.) 与 大 质量 恒 
星 (m>10 M。) 的 形成 以 及 孤立 的 与 星团 形式 的 恒星 形成 均 表现 出 许多 
不 同 的 观测 特征 ， 下 面 分 别 介绍 。 


442 小 质量 恒星 形成 


4.1.2.1 孤立 的 小 质量 恒星 形成 的 基本 过 程 
小 质量 恒星 可 以 相对 孤立 地 形成 ， 加 之 演化 时 标 较 长 ,距离 较 近 , 形 
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成 后 对 母体 分 子 云 的 破坏 较 少 等 优势 , 因此 有 较为 丰富 的 观测 资料 , 且 易 
于 建立 理论 模型 。 近 年 来 的 地 面 红 外 与 ( 亚 ) 毫米 波 观测 为 恒星 形成 的 各 
个 阶段 的 基本 图 像 勾勒 出 了 一 个 较 明朗 的 轮廓。 目前 Shu 等 (1987) 关于 
恒星 形成 的 所 谓 “ 标 准 理论 ”就 是 基于 孤立 小 质量 恒星 形成 过 程 的 研究 而 
建立 的 。 在 这 一 理论 中 , 整个 恒星 从 分 子 云 中 形成 的 主要 过 程 可 以 被 分 解 
为 4 个 阶段 : @ 分 子 云 核 的 形成 : @ 原 恒星 及 盘 的 形成 ; @ 分 子 外 向 流 的 
产生 ; 图 主 序 前 星 及 尘埃 吸 积 盘 的 形成 。 整 个 过 程 以 分 子 云 核 的 塌 缩 为 起 
点 , 经历 原 恒星 吸 积 并 同时 发 生 超 声速 外 向 流 的 一 段 嵌 埋 相 ， 最 终 形成 光 
学 可 见 的 年 轻 星 并 大 多 伴随 着 一 个 残存 的 星 周 吸 积 盘 。 
4122 球状 体 与 暗 云 核 
小 球状 体 无 疑 是 最 理想 的 寻找 孤立 的 恒星 形成 的 天 体 。Clemens 和 
Barvainis (1988) 建立 的 一 个 包括 248 个 球状 体 的 星 表 是 所 有 这 方面 研究 
的 基础 , 研究 表明 其 中 有 23% 的 球状 体 中 有 翌 埋 的 红外 源 ,它们 有 着 与 典 
型 的 恒星 形成 区 一 样 的 能 谱 分 布 ， 三 分 之 一 的 源 中 探测 到 外 向 流 的 证 据 
(Yun & Clemens 1992; Henning & Launhardt 1998)。 可 见 孤 立 的 球状 体 中 
确实 有 恒星 形成 发 生 。 
暗 云 核 是 在 较 大 的 暗 分 子 云 中 发 现 的 一 类 较为 孤立 的 不 透明 度 较 高 
的 区 域 (例如 Myers & Benson 1983)。 这 些 暗 云 核 中 有 一 半 与 IRAS 源 成 
Vo, 表明 这 些 暗 云 中 也 有 恒星 形成 发 生 。 NH 低 激发 的 转动 反 演 线 的 成 图 
观测 表明 这 些 核 中 密度 较 高 且 其 中 的 油 动 为 亚 声速 的 (Myers & Benson 
1983; Benson & Myers 1989， 详 见 4.4.1 节 )。 
尽管 这 些 球状 体 和 暗 云 核 的 性 质 各 自 差异 较 大 , 但 大 致 上 它们 的 大 小 
都 在 0.1pe 的 量 级 而 质量 都 在 10 Me 的 量 级 ， 一 般 都 较 冷 ( 约 10K)， 气 
体 密度 n 约 为 10” cm3。 这 些 参 数 可 以 被 看 做 是 小 质量 恒星 形成 的 初始 
条 件 , 也 就 是 所 有 关于 小 质量 恒星 形成 理论 的 输入 参数 ,关于 云 核 的 形成 ， 
无 外 乎 两 种 不 同 的 途径 : 原本 处 于 亚 临界 状态 的 云 核 通过 双 极 扩散 变 成 超 
临界 状态 ; 或 者 那些 原本 由 湾 动 支撑 的 核 通 过 湛 动 的 耗 散 使 原本 亚 临 界 的 
变 成 超 临 界 状态 (Myers & Lazarian 1998)。 
4123 云 核 的 塌 缩 
在 任何 关于 恒星 形成 的 理论 中 , 引力 塌 缩 起 着 关键 性 的 作用 , 它 是 恒 
星 形成 过 程 的 起 点 .那么 我 们 是 否 有 关于 分 子 云 ( 核 ) 塌 缩 的 观测 证 据 呢 ? 
天 文学 家 们 在 对 分 子 云 核 塌 缩 证 据 的 不 断 搜寻 中 , 逐步 发 展 了 一 种 利用 谱 
线 轮廓 来 认证 塌 缩 运动 的 方法 。 其 基本 思路 如 下 ( 见 图 4.1): 由 内 而 外 的 
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塌 缩 模型 给 出 稳 态 包 层 中 的 速度 轮廓 为 v(r) = ri。 只 要 具有 足够 的 光 
深 ， 谱 线 的 线 心 位 置 就 产生 一 个 较 罕 的 吸收 〈 图 4.1 左 )。 并 且 蓝 移 的 峰 
要 比 红 移 的 强 ， 这 可 以 由 图 4.1 ( 右 ) 示意 的 等 视 向 速度 图 得 到 很 好 的 解 
Fé. BI v Cr)  r ”的 速度 场 会 使 任意 一 个 视线 方向 都 有 两 个 点 有 同样 
的 多 普 勒 速度 ， 且 靠近 中 央 的 点 具有 较 高 的 激发 温度 Te。( 尤 其 对 那些 较 
难 激发 的 谱 线 )。 具体 到 图 4.1 A) 中 就 有 Te ORO >Tex Ou 和 Tex (B2) 
>Te (Bi )， 如 果 谱 线 光 深 足够 大 ， 那 么 激发 温度 较 低 的 R 就 会 遮挡 Ro 





图 4.1 一 个 正在 经 历 由 内 而 外 增 缩 的 云 〔 核 ) 中 塌 缩 特征 谱 各 部 分 的 形成 原理 示意 
图 《〈 详 见 正文 )。 左 图 ， 塌 缩 区 域 以 外 的 稳 坊 包 层 对 应 于 谱 线 中 的 吸收 谷 ， 茧 移 和 红 
移 的 峰 分 别 来 自 云 的 后 面 和 前 面部 分 相对 于 云 的 中 心 )。 千 近 云 〔 核 ) 的 中 心 部 分 
的 较 快 的 塌 缩 对 应 于 线 避 部 分 ， 但 是 常常 与 外 向 流 所 产生 的 线 翼 泥 滑 在 一 起 〈Evans 
1999), 4588: 塌 缩 云 ( 核 ) 中 光学 厚 的 高 激发 谱 线 产生 蓝 不 对 称 性 的 原理 示意 图 (Zhou 
& Evans 1994) 


而 对 于 蓝 移 部 分 ， 激 发 温度 较 高 的 B, 在 B 前 面 ， 从 而 造成 蓝 移 的 峰 强 于 
红 移 的 峰 的 谱 线 轮 廊 《〔Zhou & Evans 1994)。 这 种 所 谓 的 “ 蓝 不 对 称 性 ” 

谱 线 轮廓 便 成 了 分 子 云 核 的 塌 缩 特征 谱 。 并 且 这 种 不 对 称 性 会 随 谱 线 的 光 
深 以 及 气体 下 落 速度 的 增加 而 加 剧 (Myers eralL1996)。 球状 体 B335 就 是 
具有 这 种 塌 缩 特征 谱 的 一 个 最 典型 的 例子 〈 详 见 4.4.2 和 4.4.3 的 讨论 )。 

值得 注意 的 是 , 选择 合适 的 分 子 谱 线 是 非常 重要 的 ,它们 应 该 具有 较 高 的 
临界 密度 和 足够 的 光学 深度 , 前 者 是 为 了 保证 谱 线 示 踪 的 是 高 密度 的 云 核 
部 分 也 即 真正 发 生 的 塌 缩 部 分 )， 而 后 者 则 是 为 了 能 看 到 清晰 的 “ 蓝 不 
对 称 性 ” 谱 线 轮 廊 。 当 然 ， 实 际 的 情况 会 很 复杂 ， 分 子 云 中 的 测 动 、 转 动 
和 外 向 流 等 都 会 对 谱 线 轮廓 产生 影响 .这 就 需要 进一步 细致 地 较 高 分 辩 率 
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的 谱 线 成 图 观测 以 区 分 不 同 的 运动 学 过 程 。Mardones 等 (1997) 提出 的 
谱 线 不 对 称 的 量化 参数 被 广泛 地 采用 作为 认证 分 子 气体 塌 缩 的 方法 他们 
定义 谱 线 的 不 对 称 参量 为 : 
DENEN an 

其 中 veas Vain 分 别 表示 光学 厚 和 光学 薄 的 两 条 谱 线 的 峰值 速度 ，Avwi 
则 表示 光学 水 谱 线 的 线 宽 。5v < 0 表示 谱 线 有 “ 蓝 不 对 称 性 "， 而 且 | 5v| 
越 大 表示 不 对 称 性 越 强 。 现 在 已 经 通过 这 种 方法 发 现 一 批 具有 塌 缩 特征 谱 
的 恒星 形成 早期 的 稠密 核 CERE 4.4.2 和 4.4.3)。 
4124 ”小 质量 年 轻 天 体 的 分 类 

IRAS 巡天 为 我 们 研究 许多 与 之 成 协 的 稠密 核 提供 了 中 远 红 外 波段 广 
泛 的 能 谱 分 布 信息 例如 Beichman er al.1986). 很 自然 地 ， 人 们 想到 了 对 
这 些 红外 源 按照 其 能 谱 分 布 进行 分 类 。 按 2hm 以 上 的 红外 谱 指数 从 大 到 
小 、 能 谱 分 布 从 红 到 蓝 将 它们 分 为 三 类 即 Class T, Class IURI Class IIT. 
其 中 Class 工 代表 那些 正在 经 历 分 子 气体 下 落 并 同时 伴随 着 分 子 外 向 流 
的 源 ; Class 世代 表 那 些 存在 有 光学 厚 盘 和 星 风 的 光学 可 见 的 金牛 座 T 型 
Ji: Class III 则 代表 那些 已 经 耗 散 掉 大 部 分 星 周 物质 并 可 能 还 残留 一 个 
光学 薄 盘 或 行星 系统 的 主 序 前 星 。 后来， 毫米 波 、 亚 毫米 波 连续 谱 观测 发 
现 了 一 批 能 谱 分 布 比 Class I 源 更 红 的 网 埋 年 轻 星 。 它 们 能 谱 分 布 的 峰值 
位 置 在 更 长 的 波段 。 其 中 一 些 源 也 有 成 协 的 红外 源 以 及 强劲 的 双 极 外 向 
流 ， 说 明 中 央 天 体 已 经 形成 。 这 就 是 所 谓 的 Class 0 源 。 这 时 候 云 核 中 的 
分 子 气体 处 于 主 吸 积 阶段 , 星 周 包 层 的 质量 明显 大 于 中 央 天 体 的 质量 。 能 
谱 形状 从 Class O F| Class II 的 变化 正好 对 应 于 从 年 轻 的 源 恒星 到 零 龄 主 
序 星 的 演化 过 程 。 图 4.2 给 出 具体 各 类 原 恒星 的 能 谱 及 演化 特征 (Bachiller 
et 2119960. Xf —!e Bir oti (E). 毫米 波 连续 谱 的 发 射 ， 但 没有 成 协 
的 IRAS 点 源 ， 它 们 很 有 可 能 代表 中 央 天 体形 成 之 前 的 阶段 。 这 些 源 被 称 
作 “ 无 星 核 ”(starless cores; Benson & Myers 1989) 或 “ 星 前 核 ” 
《pre-protostellar-cores，PPCs; Ward-Thompson et al.1994)， 有 时 也 被 戏 
称 为 Class -1 (Evans 1999)。 
4.1.2.5 分 子 外 向 流 

强烈 的 高 速 气体 外 向 流 是 恒星 形成 的 最 初 标志 之 一 在 从 紫外 到 射电 
的 非常 广泛 的 波段 范围 都 可 以 观测 到 这 种 活动 的 证 据 . 20 世纪 50 年 代 初 
期 赫 比 格 一 阿 罗 (Herbig-Haro， 以 下 简称 HH) 天 体 的 发 现 及 随后 的 一 系 
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图 4.2 小 质量 年 轻 星 天 体能 谱 分 布 的 演化 序列 及 各 阶 
段 所 对 应 的 物理 状态 ( 取 自 Bachiller 1996) 


列 巡 天 观测 和 相关 研究 表明 它 是 星 风 与 环境 介质 相互 作用 产生 的 , 且 星 风 
是 从 离 恒星 很 近 的 地 方 吹出 的 。 当 星 风 与 周围 的 分 子 云 发 生 相 互 作用 后 便 
产生 分 子 外 向 流 ， 毫 米 波 CO 分 子 谱 线 观 测 是 研究 这 一 现象 的 最 佳 手段 
( 详 见 4.3.2 节 )。 通 常 所 采用 的 方法 是 首先 通过 分 子 谱 线 〈 例 如 CO). 的 
线 翼 判断 是 否 有 分 子 外 向 流 , 因为 高 速 的 分 子 外 向 流 会 产生 较 宽 的 线 辟 发 
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射 ; 并 通过 与 光学 薄 的 谱 线 的 比较 或 通过 速度 通道 图 确定 外 向 流 的 速度 范 





个 下 移 的 荐 和 一 个 红 移 的 因 ， 同时 在 速度 一 位 置 图 中 表现 出 明显 的 红 移 和 
蓝 移 速度 特征 大 量 的 观测 表明 各 种 质量 的 恒星 在 形成 过 程 中 都 要 经 历 这 
样 一 个 高 能 量 并 通常 表现 为 双 极 的 质量 流失 过 程 。 那 么 分 子 外 向 流 何 时 产 
生 呢 ? 分 子 外 向 流 的 驱动 机 制 又 是 什么 呢 ? 它 在 恒星 形成 的 过 程 中 扮演 一 
个 什么 样 的 角色 呢 ? 这 些 都 是 全 面 理解 恒星 形成 过 程 所 需要 解答 的 关键 
问题 。 我 们 把 详细 的 讨论 留 到 4.3.4 节 结合 CO 分 子 的 转动 谱 线 特征 一 起 
介绍 。 另 外 ， 读 者 也 可 参考 最 近 的 一 些 综述 文章 如 Bachiller (1996)、 

Bachiller 和 Taffala( 1999), Konigl 和 Pudritz( 2000) UL Richer 等 (2000)。 
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虽然 Shu 等 人 的 这 样 一 个 基于 引力 塌 缩 和 随后 发 生 的 吸 积 的 理论 可 以 
很 好 地 解释 中 小 质量 恒星 的 形成 ,但 该 理论 在 解释 大 质量 恒星 ( 宇 10M。) 
形成 时 却 过 到 了 困难 . 因为 一 颗 10 Me 的 恒星 所 产生 的 辐射 压 会 使 吸 积 停 
止 ， 从 而 无 法 形成 更 大 质量 的 恒星 。 这 是 否 意味 着 大 质量 恒星 有 可 能 是 通 
过 一 种 与 小 质量 恒星 截然 不 同 的 方式 形成 的 呢 ? 下 面 我 们 就 来 简单 了 解 
一 下 与 大 质量 恒星 形成 相关 的 一 些 研究 进展 。 
4131 大 质量 恒星 形成 的 基本 图 像 : 吸 积 与 并 合 

与 小 质量 恒星 相 比 , 大 质量 恒星 形成 的 研究 存在 如 下 困难 : 距离 较 

远 〈 约 10*pe)。 如 此 遥远 距离 的 分 子 云 核 中 的 个 体 原 恒星 是 很 难 分 辩 的 ， 
因此 对 大 质量 原 恒星 星 周 物质 的 运动 学 等 性 质 的 深入 研究 是 非常 困难 的 。 
@@ 大 质量 恒星 演化 到 零 龄 主 序 所 需 的 时 间 要 比 小 质量 恒星 短 得 多 。 — NUR 
量 为 M.、 光 度 为 人、 半径 为 RAJEH Kelvin-Helmholtz 时 标 为 ， 


2 
tæ OE e 3xI MERCI (4.8) 


其 中 M.、R. 和 工 .的 单位 分 别 为 Me、Re 和 Lo teu 的 单位 为 年 ， 且 对 于 上 
主 序 的 恒星 有 质 光 关系 LM.。 因 此 ，O 型 星 的 Kelvin-Helmholtz 时 标 
约 10' 年 ， 而 一 蜂 像 太阳 一 样 的 恒星 则 需要 约 10 年 才能 进入 主 序 。 而 恒 
星 从 原本 靠 内 部 压力 支撑 自 引力 处 于 平衡 状态 的 云 中 聚集 形成 恒星 所 需 
的 时 间 ， 即 所 谓 吸 积 时 标 为 《Shu er alL1987)， 
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ta “GM? ooa (49) 


其 中 c: 为 等 温 声速 。 对 于 上 主 序 ，uvmen< 1, OB 型 恒星 甚至 在 进入 主 序 
后 仍 有 一 段 时 间 嵌 埋 于 其 母体 云 中 并 有 可 能 还 在 吸 积 周围 介质 .@ 大 质量 
恒星 的 形成 往往 会 破坏 其 周围 环境 的 物理 条 件 、 结构 以 及 化 学 特性 , 给 研 
究 其 形成 环境 和 初始 状态 带 来 许多 困难 。 因 而 , 迄今 为 止 大 质量 恒星 的 形 
成 及 其 早期 演化 还 依然 是 天 体 物理 的 一 个 未 解 之 谜 。 

关于 大 质量 恒星 的 形成 目前 主要 有 两 种 观点 , 简 而 言 之 就 是 吸 积 与 并 
合 。 第 一 种 观点 认为 大 质量 恒星 由 吸 积 形成 , 它 需 要 解决 上 面 提 到 的 辐射 
压 的 问题 。 如 考虑 非 球 对 称 性 吸 积 后 辐射 压 的 问题 就 不 再 那么 严重 了 
(McKee & Tan 2003)。 不 过 Yorke 和 Sonnhalter(2002) 的 二 维 吸 积 模型 中 还 
只 能 形成 最 大 质量 约 为 40 Me 的 恒星 。 而 目前 已 经 在 大 质量 ( 约 101Ms) 的 
年 轻 星团 中 发 现 质量 为 150 Mo 的 恒星 (Larson 2003). Krumholz er al.(2005a) 
用 一 个 三 维 模型 给 出 了 一 个 解决 办 法 。 他 们 注意 到 外 向 流 在 大 质量 恒星 形 
成 中 的 作用 ,指出 光学 薄 的 外 向 流 可 以 带 走 很 大 一 部 分 辐射， 从 而 使 星 周 
包 层 保持 相对 较 冷 , 核 的 塌 缩 也 就 更 容易 .而 且 外 向 流 所 形成 的 空 腔 越 大 ， 
则 辐射 更 容易 “逃走 ”。 这 就 从 很 大 程度 上 绥 解 了 更 大 质量 的 恒星 在 形成 
过 程 中 辐射 压 过 强 的 问题 ,基于 吸 积 的 大 质量 恒星 形成 理论 其 实 不 同 于 小 
质量 恒星 形成 标准 理论 中 的 吸 积 .二 者 的 根本 区 别 在 于 大 质量 恒星 的 吸 积 
过 程 一 直 延 续 到 其 进入 主 序 阶段 以 后 , 而 小 质量 恒星 的 吸 积 则 在 其 演化 到 
主 序 之 前 就 停止 了 。 另外 , 大 质量 恒星 在 形成 过 程 中 将 近 90% 的 质量 并 非 
来 自 其 初始 团 块 或 包 层 中 , 而 是 通过 对 离 恒 星 较 远 的 物质 的 不 断 竞争 吸 积 
获得 的 《Bonnell er al.2004)。Krumholz et al. (2005b) 对 Bonnell 等 的 上 
述 竞争 吸 积 理论 提出 了 质疑 , 因为 其 中 用 到 的 基本 假设 之 一 一 形成 恒星 
的 云 核 的 位 力 参数 Qow=MwMewne0.01 与 观测 事实 wl 不 符 .他 们 认为 大 
质量 恒星 可 以 通过 塌 缩 的 方式 直接 形成, 而 形成 过 程 中 的 辐射 压 问题 可 以 
通过 双 极 外 流 造成 的 空 腔 得 以 释放 。 

第 二 种 观点 则 认为 大 质量 恒星 的 形成 过 程 完全 不 同 于 小 质量 恒星 , 是 
通过 位 于 致密 星团 中 心 的 小 质量 ( 原 ) 恒星 通过 并 合 形成 (例如 ，Bonnell 
& Bate 2002)。 并 合 过 程 极 有 可 能 会 破坏 小 质量 恒星 周围 的 吸 积 盘 以 及 外 
向 流 。 所 形成 的 大 质量 恒星 也 许 还 会 有 转动 的 星 周 物质 , 但 吸 积 已 经 不 再 
是 形成 大 质量 恒星 的 必要 过 程 了 。 数 值 模拟 结果 显示 ， 虽 然 ( 原 ) 恒星 之 
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间 真 正 的 碰撞 很 少 发 生 , 但 它们 的 相互 作用 还 是 很 常见 的 。 这 种 相互 作用 
足以 截断 或 破坏 吸 积 盘 而 使 吸 积 和 外 向 流 过 程 终止 “Bally & Zinnecker 
2005)。 因 此 很 难 想象 这 种 环境 下 还 会 产生 高 准 直 的 外 向 流 。 尽 管 目前 有 
越 来 越 多 的 观测 事实 支持 吸 积 的 观点 , 但 对 于 更 大 质量 的 恒星 (如 中 型 或 
早 型 O 型 星 ) 仍 不 能 排除 其 通过 并 合 形成 的 可 能 性 。 
4.1.3.2 大 质量 恒星 形成 过 程 中 的 各 个 阶段 

目前 对 大 质量 恒星 形成 的 观测 研究 最 关心 的 是 其 早期 阶段 的 物理 与 
化 学 特性 。 前面 已 经 提 到 大 质量 OB 型 星 甚至 在 进入 主 序 阶段 后 仍 有 相当 
长 的 时 间 (相当 于 其 受命 的 大 约 1596). 4 FHH (Churchwell 2002)。 
大 量 的 观测 表明 大 质量 恒星 形成 过 程 中 的 媒 埋 相 可 以 大 致 分 为 以 下 几 个 
阶段 ，@ 大 质量 无 星 核 或 红外 瞳 云 (Infrared Dark Cloud 或 IRDC)， 代 表 
大 质量 恒星 形成 的 初始 条 件 ; @ 大 质量 原 恒星 ， 大 质量 的 包 层 物质 和 向 中 
心 方 向 增加 的 温度 梯度 时 这 一 阶段 的 观测 特征 ; @ 热 核 , 其实 热 核 应 该 属 
于 大 质量 原 恒星 阶段 ， 不 过 随 着 温度 明显 增高 ,复杂 的 有 机 分 子 从 侍 粒 蝇 
中 燕 发 出 来 而 丰 度 大 增 。 至 此 为 止 , 由 于 中 央 原 恒星 尚未 演化 到 主 序 或 者 
即使 已 经 到 了 主 序 但 强大 吸 积 流 阻碍 了 HI 区 的 形成 , 应 该 没有 可 以 探测 
的 自由 一 自由 发 射 。 图 超 超 致密 电离 氧 区 (HCHII )， 热 核 形成 不 入， 大 
质量 恒星 进入 主 序 阶段 但 仍然 在 不 断 吸 积 , 此 时 UV 光子 会 形成 一 个 引力 
东 缚 的 HCHI 区 ， 维 持 相当 长 的 时 间 ;， 回 超 致密 电离 气 区 (UCHI)， 随 
着 中 央 恒 星 的 质量 越 来 越 大 ， 电 离 光子 越 来 越 多 ，HCHI 中 的 辐射 压 挣 
脱 引力 的 束缚 ， 开 始 不 断 膨胀 ， 在 恒星 周围 形成 一 个 UCH I[ 区 ， 并 最 终 
快速 膨胀 成 经 典 HHI 区。 由 于 受到 观测 条 件 的 限制 , 我 们 对 大 质量 恒星 早 
期 各 阶段 演化 的 认识 过 程 却 几乎 是 倒 过 来 的 , 下 面 就 按照 倒叙 的 方式 对 各 
个 阶段 的 观测 特性 给 以 简单 的 描述 。 

COD 超 致密 电离 氧 区 CUCHII)。 

正如 上 面 已 经 提 到 的 , 小 质量 和 大 质量 恒星 形成 过 程 的 一 个 重要 区 别 
就 在 于 后 者 氢 燃 烧 之 前 的 流体 静 力 学 核 的 寿命 极 短 , 从 而 使 其 早期 演化 阶 
段 仍 深 埋 于 母体 分 子 云 中 形成 一 种 像 昔 一 样 的 结构 。UCHII 区 作为 存在 
这 样 一 个 阶段 的 证 据 , 成 为 研究 大 质量 恒星 形成 的 重要 示 踪 器 。 这 些 线 尺 
度 很 小 《 约 0.1 pe)， 但 非常 致密 (ne 约 为 10 cm?) 的 电离 特征 区 会 发 射 
大 量 的 红外 辐射 ， 其 峰值 位 置 的 波长 取决 于 尘埃 温度 。 因此 我 们 虽然 看 不 
到 其 光学 的 和 紫外 UV) 辐射 ， 却 可 以 观测 到 来 自 尘 埃 发 射 的 强 黑体 辐 
射 ， 其 峰值 出 现在 100um 附近 。 其 由 12 一 100hm 迅速 增强 的 典型 红外 发 
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射 谱 表 征 了 其 中 较 冷 的 尘埃 温度 〔 夺 30 K). Garay et al. (1993) 结合 红 
外 天 文 卫星 IRAS) (Beichmann et al.1985) 和 1.3 毫米 连续 谱 流量 密度 
对 UCHII 区 所 作 的 一 个 简单 模型 发 现 这 些 UCHII 区 是 由 离 中 央 星 包 层 较 
近 的 小 区 域内 的 热 侍 埃 〈 约 150K》 和 较 大 范围 的 冷 尘埃 ( 约 26K) 组 成 
的 。 波 长 短 于 3 毫米 的 连续 谱 主 要 来 自 尘埃 的 热 辐 射 而 非 来 自 气体 的 自 
由 一 自由 发 射 。 从 观测 的 角度 来 看 , 在 5 kpe 处 的 一 个 光学 薄 的 UCHII 区 
的 角 尺度 大 约 为 4”, 而 它 在 1.3cm 波段 会 有 大 约 0.1 Jy 的 连续 谱 辐射 。 这 
就 使 得 我 们 可 以 在 整个 银河 系 尺度 中 观测 到 UCHII 区。 大 样本 的 银河 系 
UCHII 认 证 也 就 显得 非常 重要 。 

Wood 和 Churchwell (1989) 对 大 量 已 知 UCHII 区 的 远 红外 谱 进行 分 析 

研究 发 现 了 UCHII 区 的 双色 判 据 ， 即 所 谓 WC 判 据 ， 

log(Fas/ F2) > 0.57. 

log (Fa/ Fn) > 13 (4.10) 
其 中 FAW x um 为 中 心 的 波段 的 IRAS 流量 。 他 们 利用 该 判 据 从 完整 的 
IRAS 点 源 中 找到 银河 系 中 的 UCHII 候选 体 总 数 达 1500 一 3000 之 多 。 他 
们 还 按 形态 把 这 些 UCH 贡 样本 分 成 球状 (43%), HR (20%), Bünsit 
(1696), FEAR (4%) 和 不 规则 形状 等 五 种 。 通 过 与 银河 系 中 光学 可 见 的 
O 型 星 总 数 的 比较 ， 他 们 得 出 结论 : 大 质量 恒星 诞生 以 后 有 10% 一 20% 的 
时 间 深 埋 与 母体 分 子 云 中 ， 从 而 推断 出 UCHII 区 的 寿命 约 为 10;~105 年 。 
然而 这 与 UCH 了 I 区 较 短暂 的 膨胀 动力 学 时 标 10~10' 年 相 韦 盾 。 这 就 是 所 
谓 UCHII 或 大 质量 恒星 的 寿命 问题 ， 有 时 也 叫做 产生 率 问题 . 

为 了 解释 UCHII 区 的 形态 和 寿命 问题 ， 天 文学 家 们 提出 了 各 种 物理 
机 制 : 四 己 激 波 模型 。 由 掩埋 的 O 型 星相 对 于 周围 分 子 云 的 超声 速 运动 
所 产生 的 弓 激 波 ， 较 好 地 解释 了 20% 的 在 状 UCHII 的 形成 ，@ 香 槟 流 或 
“水 泡 ” 模 型。 发 生 在 分 子 云 边 界 的 恒星 形成 后 的 星 风 和 辐射 会 在 恒星 周 
围 产生 一 个 电离 的 空 腔 , 而 热 的 电离 气体 则 会 选择 较为 注 弱 的 分 子 云 边界 
喷发 出 来 ， 从 而 形成 茜 状 的 UCHI 区。 但 该 模型 在 解释 背 命 问题 时 遇 到 
困难 ; 加 下 落 模 型 。 分 子 气体 的 引力 下 落 可 以 使 UCHJI 在 长 于 其 动力 学 
时 标的 时 间 内 保持 致密 状态 , 从 而 解决 了 寿命 问题 , 但 如 何 形成 芷 状 UCH 
TL TAS RET jr; @ 光 臻 蒸发 盘 模型 . 星 周 盘 的 光 致 疗 发 会 在 较 长 时 间 内 (大 
T UCHI[ 动 力学 时 标 ) 在 中 央 星 周围 产生 并 维持 高 电子 密度 ，@@ 压 力 约 
东 模 型 。 环 境 气体 的 测 动 所 产生 的 压力 可 以 约束 UCH I 的 膨胀 而 延长 其 
寿命 ; @ 挟 带 质量 的 星 风 模型 。 如 果 星 周 物质 中 包含 大 量 小 而 致密 的 中 性 
68 





t 分 于 云 与 本 LELTE 


团 块 ， 则 中 央 星 所 产生 的 星 风 和 UV 辐射 会 剥落 并 电离 这 些 团 块 的 包 层 ， 
从 而 不 断 补充 因 膨 胀 而 耗 散 的 电离 星云 气体 并 产生 小 的 茜 状 结构 有关 每 
一 个 模型 的 细节 及 不 足 可 以 参考 Churchwell(1999) 和 Churchwell(2002) 等 
综述 文章 及 相关 参考 文献 。 
(D 超 超 臻 密 电 离 氧 区 CHCHII)。 
在 大 质量 分 子 云 稠密 核 的 观测 中 发 现 一 些 非常 致密 的 弱 射 电 连续 谱 
源 。 它 们 的 射电 连续 谱 太 弱 以 至 无 法 解释 为 通常 为 光学 水 的 UCHII (I 
dm, Kurtz 等 2000;2002)。 因 比 一 般 的 UCHI EMB Cr £1 0.01pc; n £j 
10fem”) 而 被 称 为 超 超 致密 电离 所 区 (HyperCompact HIIS HCHIT)。 
Keto (2003) 则 在 理论 上 预言 了 这 样 一 个 阶段 存在 的 可 能 性 。Keto (2002) 
发 现在 经 典 的 压力 驱动 的 昌林 膨胀 模型 中 (Spitzer 1978) 考虑 了 恒星 的 引 
力 势能 后 ,在 足够 小 的 尺度 内 引力 可 以 克服 热 压 力 而 占 主导 地 位 。 相关 的 
计算 表明 一 个 新 近 形 成 的 半径 小 于 临界 半径 (又 称 引力 半径 ， rg-GMI2e 
其 中 c, 为 电离 气体 的 绝热 声速 ) 的 HII 区 将 受 限于 恒星 的 引力 而 不 能 进 
行 流体 动力 学 膨胀 ,从 而 使 吸 积 得 以 继续 。 此 时 与 恒星 形成 密切 相关 的 分 
子 气体 吸 积 流 在 r= 处 变 为 电离 态 的 。 中 央 恒星 的 质量 或 数目 ) 也 会 
继续 增长 ， 直到 电离 光子 的 流量 足够 的 强 以 至 电离 的 平衡 边界 超过 临界 半 
径 而 发 展 为 流体 动力 学 膨胀 ， 形 成 UCHII 区 并 最 终 膨胀 成 为 经 典 的 H TT 
区 ， 同 时 吸 积 也 会 停止 。 分 析 表 明 这 一 受 限 于 恒星 引力 而 无 法 流体 动力 学 
膨胀 的 HI 阶段 的 最 短 演化 时 标 为 10;-10 年 ， 而 这 一 阶段 的 HII 的 最 大 
半径 为 大 约 100AU 的 量 级 . HCH II 的 引入 为 解决 上 面 提 到 的 UCHI hA 
命 问题 提供 了 一 种 解决 途径 。 与 UCHI[ 中 光学 薄 的 射电 连续 谱 发 射 不 同 ， 
HCHI[ 的 自由 一 自由 发 射 在 沿 着 HCH I 中 心 的 视线 方向 总 是 光学 厚 的 ， 
因此 在 观测 上 的 表现 为 较 弱 的 连续 谱 。 HCH II 区 的 射电 复合 线 的 线 宽 
(50-180 km s*) 明显 宽 于 UCHILIX. 30km s7)， 这 可 能 归 因 于 HCH II 
中 的 压力 臻 宽 以 及 因 较 陡 的 密度 梯度 和 加 速 的 吸 积 流 所 致 的 较 高 的 气体 
下 落 束 度 。 最 近 从 对 大 质量 原 恒星 W3 IRS5、W33A、AFGL2591 和 
NGC7538 IRS9 的 高 空间 分 辩 率 射电 连续 谱 的 观测 得 到 的 它们 的 大 小 、 流 
量 密度 以 及 宽带 射电 谱 等 似乎 都 支持 这 一 理论 模型 (van der Tak er al2005; 
van der Tak & Menten 2005)。 但 还 需要 更 高 空间 分 辩 率 〔 约 10AU) 和 更 
高 灵敏 度 〔 约 0.1mJy) 的 射电 连续 谱 观测 来 验证 HCH 工区 的 密度 轮廓 ; 
需要 对 大 质量 原 恒星 的 巡 测 来 确定 电离 态 吸 积 流 的 维持 时 间 ， 需要 更 多 样 
本 的 高 空间 分 辩 率 射电 复合 线 观测 来 验证 HCH 开 中 压力 致 宽 机 制 与 较 高 
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的 气体 下 落 速 度 。 
《3) 热 核 。 

在 研究 UCHII 区 的 周围 分 子 环境 时 发 现 其 中 大 部 分 都 与 一 些 热 分子 
气体 团 块 和 水 脉 洋 成 协 。 这 些 团 块 温度 高 CT >100 KO. 且 很 致密 (n 约 
10 cm, EHE Cj 0.1 po) 且 不 透明 (消光 Ay = 100-1000 星 等 ) 
(Walmsley & Schilke 1993)。 这 些 团 块 因 与 猫 户 座 Orion) 中 的 热 核 有 着 
类 似 的 特征 而 被 叫做 分 子 云 热 核 。 进 一 步 的 高 分 辩 率 观测 (Hofoer & 
Churchwell 1996) 则 发 现 热 核 在 大 多 偏离 HI 区 ， 而 脉 泽 通常 与 热 核 成 协 。 
因此 我 们 相信 分 子 云 热 核 是 大 质量 恒星 形成 过 程 中 出 现在 UCHII 区 形成 
之 前 的 演化 状态 。 

É Genzel 和 Stutzxi (1989) 首 次 确认 了 猎户 座 中 的 热 核 至 今 ， 已 发 现 
的 热 核 已 超过 20 个 (Kurtz 2000)。 尽 管 到 目前 为 止 我 们 还 不 能 给 出 一 个 一 
般 性 的 说 法 , 但 至 少 其 中 一 些 源 的 确 是 由 内 部 源 加 热 的, 如 G10.47+0.03、 
G29.96-0.02 及 G31.4140.31 (Cesaroni et al.1998) 等 ， 这 可 以 从 这 些 热 核 
中 朝向 中 心 的 速度 梯度 增加 这 一 观测 事实 得 以 证 实 。 质 量 越 大 的 核 通常 具 
有 越 高 红外 光度 。 

旋转 与 塌 缩 在 热 核 中 很 常见 , 这 为 其 中 心 的 恒星 形成 提供 了 更 进一步 
的 证 据 (Zhang & Ho 1997, Zhang et al.1998a)。 更 有 趣 的 是 Zhang er al. 

(1998b) 在 IRAS 20126+4104 中 发 现存 在 一 个 开 普 勒 式 旋转 盘 ， 从 而 有 

力 的 说 明 其 中 盘 的 存在 。 总 之 ， 分 子 云 热 核 极 有 可 能 是 恒星 形成 的 场所 。 
主要 依据 在 于 : 〇 温度 高 且 为 内 部 加 热 ， @ 中 心 密度 聚集 ， 与 塌 缩 结果 吻 
frs 加 远 红外 与 射电 连续 谱 的 辐射 证 实 了 其 中 央 星 的 存在 ; @ 热 核 中 的 肪 
泽 发 射 可 以 示 踪 外 向 流 活动 或 者 盘 的 存在 。 

热 核 中 丰富 的 分 子 谱 线 发 射 促成 了 独特 的 热 核 化 学 研究 .在 热 核 中 观 
测 到 某 些 分 子 的 高 激发 态 发 射 及 丰 度 的 明显 增加 。 尤 其 是 如 NH3、H2O、 
H2S、CHs、CH3OH、CzHsOH 和 C2HsCN 等 饱和 分 子 的 丰 度 远 高 于 暗 云 
中 的 典型 值 (Millar 1997, Ohishi 1997). 更 为 突出 的 是 这 些 热 核 中 包含 大 量 
TRAC CDO 化 分 子 ， 它 们 的 气 / 氧 (DVH) 比 顽 星 中 的 还 要 高 大 约 100 一 1000 
倍 。 我 们 知道 这 种 氛 的 增 丰 主要 来 自 只 在 非常 低 的 温度 下 才 会 有 效 地 发 生 
KIINAA (fractionation) 反应 ， 因 此 我 们 可 以 推断 这 些 热 核 是 从 低温 
分 子 云 中 诞生 并 演化 而 来 的 。 但 是 我 们 也 知道 这 些 气 化 分 子 的 合成 并 非 发 
生 在 冷 的 气体 中 ; 否则 暗 分 子 云 中 会 观测 到 同样 增 丰 的 气 化 分 子 (然而 事 
实 并 非 如 此 )， 由 此 可 以 推断 合成 发 生 在 冷 的 尘 粒 表面 。 分 子 云 热 核 提供 
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给 我 们 一 个 独一无二 的 机 会 使 我 们 可 以 通过 观测 气态 分 子 去 研究 其 尘 粒 
蝎 的 组 成 。 从 这 种 意义 上 讲 , 我 们 可 以 把 分 子 云 热 核 置 于 恒星 形成 的 演化 
图 像 之 中 。 在 由 引力 塌 缩 后 形成 核 的 过 程 中 (典型 的 吸 积 时 标 约 为 105 年 ) 
密度 增加 , 分 子 被 凝固 在 侍 粒 上 并 经 历 一 段 侍 粒 反应 过 程 而 形成 富 分 子 冰 
状 物 (Millar 1997)。 这 可 以 从 观测 正好 处 于 塌 缩 前 较 冷 的 相 的 原 恒星 红外 
辐射 而 得 以 验证 。 一 旦 恒星 形成 ， 加 热 〈 约 200 K》 或 激 波 引起 的 一 些 过 
程 会 将 分 子 从 冰 状 物 中 燕 发 出 来 转变 为 气态 ,从 而 进入 富 化 学 阶段 , 因为 
侍 粒 表面 化 学 过 程 趋 于 形成 较 稳定 的 分 子 ， 这 些 热 分 子 气体 至 少 可 以 在 
10 一 10* 年 内 维持 稳定 。 然后 这 些 第 一 代 的 分 子 会 被 破坏 而 形成 第 二 代 分 
子 ,其 中 会 有 一 些 复杂 分 子 。 不 过 目前 我 们 对 尘 粒 冰 状 物 中 化 学 过 程 的 了 
解 却 相当 匿 乏 。 丰 度 较 低 或 处 于 高 激发 态 的 一 般 分 子 谱 线 以 及 ( 亚 ) 毫米 
波 连 续 谱 均 是 研究 分 子 云 热 核 的 良好 探 针 。 

尽管 它们 的 光度 、 质 量 和 在 银河 系 中 的 位 置 都 有 很 大 差异 , 但 是 几乎 
所 有 仔细 研究 过 的 热 核 都 表现 出 惊人 相似 的 元 素 丰 度 组 成 .Kurtz 等 (2000) 
提出 这 可 能 意味 着 在 内 银河 和 太阳 系 附近 分 子 云 中 的 尘 粒 幅 组 成 并 没有 
太 大 差异 ， 而 且 我 们 观测 到 的 可 能 是 第 一 代 分 子 。 这 也 说 明 这 些 源 的 年 龄 
不 会 超过 10 年, 因为 第 一 代 分 子 通过 离子 一 分 子 化 学 过 程 字 宙 线 引起 ) 
而 分 解 需要 经 过 大 约 这 样 一 个 时 标 。 

《4) 大 质量 无 星 核 与 红外 暗 云 IRDC。 

前 面 提 到 小 质量 的 无 星 核 是 研究 小 质量 恒星 形成 早期 阶段 的 云 核 塌 
缩 等 的 理想 天 体 ,寻找 大 质量 恒星 形成 过 程 中 的 无 星 核 或 星 前 核 候选 休 也 
便 是 很 自然 的 事 了 。 由 于 几乎 所 有 的 大 质量 恒星 都 是 在 是 团 环境 中 产生 
的 ， 我 们 也 可 称 大 质量 无 星 核 为 原 星团 前 核 CPre-Protocluster-Cores. 或 
PPclCs; Evans 2002》 以 对 应 于 小 质量 的 星 前 核 (PPCs)。 上 面 提 到 的 热 
核 虽然 对 应 于 UCH I 之 前 阶段 ， 但 大 多 热 核 都 已 有 内 部 加 热源 和 明显 的 
恒星 形成 活动 。 而 且 因 为 它们 大 多 在 UCH I 附近 ， 可 能 已 受到 年 轻 恒星 
活动 的 影响 而 并 不 能 很 好 地 反映 恒星 形成 的 初始 条 件 .因此 需要 寻找 相对 
较为 孤立 的 PPclcs， 也 就 是 大 质量 的 冷 和 审核 。 在 红外 天 文 卫星 ISO. 
(Infrared Space Observatory) 和 MSX (Midcourse Space Experiment) 发 
射 之 前 , 一 直 都 没有 发 现 大 质量 无 星 核 存在 的 确 汪 观测 证 据 , 而 大 质量 原 
恒星 是 当时 观测 到 的 大 质量 恒星 形成 的 最 早 其 阶段 .这 类 核 的 发 现 之 所 以 
如 此 困难 也 是 可 以 想象 的 ， 因 为 既然 是 无 星 核 , 那么 它们 中 还 没有 明显 的 
恒星 活动 迹象 而 且 温度 较 低 ， 因 此 无 法 用 诸如 IRAS 点 源 、 脉 泽 等 作为 路 
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标 去 搜寻 , 而 需要 无 偏 的 且 有 一 定 灵敏 度 和 空间 分 辨 率 的 中 远 红外 或 ( 亚 ) 
毫米 波 连 续 谱 成 像 搜寻 。 这 只 有 在 中 红外 卫星 MSX 发 射 之 后 才 成 为 可 能 ， 
MSX 巡天 的 结果 发 现 了 一 批 较 冷 但 质量 较 大 的 红外 暗 云 (IRDC, Egan et 
al. 1998). 进一步 的 亚 毫米 波 连 续 谱 观测 结果 显示 其 中 蕴藏 着 一 些 强 亚 毫 
米 波 核 (Carey eraL1998)， 分 子 谱 线 观 测 表明 这 些 核 具有 较 大 的 质量 ( 约 
为 10Me)、 较 低 的 温度 〈 约 为 10K) 和 较 高 的 密度 〔 约 为 105 cm3)， 并 
旺 现 出 气体 的 下 落 及 高 速 外 向 流 等 恒星 形成 的 迹象 这 一 类 暗 云 极 有 可 能 
是 迄今 为 止 发 现 的 与 大 质量 恒星 形成 最 早期 成 协 的 天 体 。 随 着 这 一 类 核 的 
不 断 发 现 , 对 它们 的 系统 的 高 空间 分 辩 率 分 子 谱 线 细致 研究 将 会 最 终 揭 开 
大 质量 恒星 形成 的 神秘 面纱 。 至 于 这 些 大 质量 的 冷 筒 密 核 是 怎样 形成 的 ， 
是 通过 渐渐 聚集 的 较 慢 的 过 程 , 还 是 诸如 湾流 介质 中 激 波 作用 下 的 较 快速 
过 程 呢 ? 这 个 问题 可 以 通过 观测 这 些 核 的 形状 及 周围 环境 得 到 一 些 启示 。 
最 近 的 毫米 波 连续 谱 观 测 结果 (Garay er al.2004; Faúndez er al.2004) 表明 
纤维 状 结构 在 大 质量 恒星 形成 的 过 程 中 起 着 非常 重要 的 作用 ,尽管 纤维 状 
结构 的 形成 机 制 还 不 十 分 明了 , 数值 模拟 的 结果 显示 这 种 结构 可 以 通过 分 
子 云 的 测 动 碎 狐 而 形成 〈 例 如，Ostriker er al.2001)， 也 可 以 通过 磁化 的 层 
状 结构 的 碎 型 形成 (Nakajima & Hanawa 1996)。 但 不 管 怎样 ， 这 种 结构 
一 经 形成 ， 它 就 会 因 引力 不 稳定 性 而 继续 碎 腹 产生 团 块 以 及 核 〈Larson 
1985; Tilley & Pudritz 2003). 
44.3.3. 大 质量 恒星 形成 早期 阶段 的 运动 学 特征 

(1) 大 质量 恒星 形成 区 的 塌 缩 。 

大 质量 分 子 云 核 中 非 热 的 汕 动 、 团 块 结构 、 多 个 塌 缩 中 心 以 及 外 向 流 
等 的 存在 使 得 这 种 环境 中 塌 缩 运动 证 据 的 搜寻 比较 困难 . 上面 提 到 的 在 小 
质量 恒星 形成 区 中 用 谱 线 “ 蓝 不 对 称 性 ”特征 搜寻 分 子 云 核 气体 塌 缩 证 据 
的 方法 ,在 大 质量 恒星 形成 区 似乎 并 不 奏效 。 塌 缩 特征 谱 只 在 极 个 别 的 情 
形 下 被 观测 到 ,这 些 例子 包括 : NGC 2264 IRS(Wolf-Chase & Gregersen 
1997), W49(Dickel & Auer 1994)、G10.6-0.4(Keto,Ho & Haschick 1988; 
Sollins er al.2005) 以 及 WS1(Zhang & Ho 1997;Sollins er al.2004)。 然 而 ,并 没 
有 像 在 小 质量 恒星 形成 区 中 那样 发 现 统计 上 的 塌 缩 证 据 (Williams&Myers 
1999)。 当 然 这 很 有 可 能 是 因为 所 选用 的 探 针 分 子 谱 线 不 当 造 成 的 。 适 合 
于 小 质量 稠密 核 中 的 分 子 气体 下 落 运 动 的 探 针 分 子 谱 线 未 必 也 适合 于 大 
MERER, 因为 后 者 的 典型 密度 比 前 者 高 近 两 个 量 级 , 要 示 踪 真 正 的 塌 
缩 区 域 ,显然 需要 临界 密度 更 高 、 光 深 更 大 的 分 子 谱 线 。 例 如 Wu & Evans 
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(2003) & Wu 等 .(2005b) 就 利用 HCN(3 一 2) 谱 线 成 功 地 搜寻 到 大 质量 恒星 
形成 区 的 塌 缩 特征 谱 ， 不 过 这 些 还 有 待 进一步 的 谱 线 成 图 观测 来 确认 。 
(D 大 质量 恒星 形成 区 的 外 向 流 。 
大 质量 分 子 外 向 流 的 研究 虽 不 如 小 质量 分 子 外 向 流 的 研究 那样 系统 ， 
但 最 近 几 年 毫米 波 、 亚 毫米 波 观测 技术 的 迅猛 提高 使 得 这 方面 的 研究 也 已 
初 露 端倪 。 首先， 大 质量 恒星 形成 区 分 子 外 向 流 的 普遍 存在 已 经 是 一 个 不 
争 的 事实 《如 Zhang er al. 2001; 2005. Beuther er al. 2002c)， 它 们 通常 具 
有 比 小 质量 恒星 系统 外 向 流 更 高 的 能 量 、 更 大 的 质量 和 质量 损失 率 . 例 如 ， 
Orion IRC2 外 向 流 的 质量 是 L1448C 的 近 1000 倍 , 尽管 后 者 比 前 者 的 年 龄 老 
10 倍 左右 。 但 是 关于 大 质量 外 向 流 的 特性 却 存在 不 同 的 观点 。 一 方面 ,一 
些 单 天 线 的 观测 发 现 大 质量 分 子 外 向 流 的 准 直 性 都 较 差 例如，Wu er 
QL.2004;2005a)。 当 然 这 很 有 可 能 是 因为 大 质量 恒星 形成 区 的 距离 较 远 而 
单 天 线 的 空间 分 辩 素 不 够 造成 的 . 另 一 方面 一 些 高 空间 分 辩 率 的 观测 表 
明 至 少 几 个 年 轻 的 旱 B 型 星 的 外 向 流 的 张 角 要 明显 大 于 低 质量 原 恒星 中 
的 外 向 流 张 角 《 例 如 ，Shepherd，2003)。 因 此 至 少 在 一 部 分 大 质量 分 子 
外 流 中 , 外 向 流 的 准 直 性 的 确 较 差 , 而 非 距离 远 或 空间 分 辩 率 不 够 造成 的 。 
同时 ， 我 们 也 注意 到 最 近 发 现 的 几 个 年 轻 的 中 型 或 早 B 型 星 发 出 的 非常 准 
直 的 电离 的 或 分 子 的 喷 流 [例如 ，HH80-81: Heathcote er al.(1998); Cep A 
HW2: Garay et al.(1995)]， 与 小 质量 原 恒星 中 的 分 子 外 向 流 极为 相似 
《Beuther et al. 2004a)。 其 中 HH80-81 中 发 现 的 pc 量 级 的 高 准 直 电离 喷 流 
几乎 就 是 对 小 质量 年 轻 星 中 观测 到 的 HH 喷 流 的 放大 [Martí et al.(1993), 
Heathcote et al(1998)]。 这 些 似乎 都 支持 大 质量 恒星 〈 至 少 到 早 B 型 星 ) 
是 通过 与 小 质量 恒星 类 似 的 吸 积 过 程 形成 的 。 然而， 迄今 为 止 还 没有 发 现 
任何 一 例 O 型 原 恒星 的 高 准 直 大 质量 外 向 流 ， 因 此 至 少 对 0 型 星 还 很 难 奸 
立 外 向 流 与 吸 积 之 间 的 确切 联系 。 当然 这 可 能 仅仅 是 个 选择 效应 ， 因为 年 
轻 O 型 星 的 演化 时 标 很 短 ， 因 此 能 看 到 伴随 有 高 准 直 外 向 流 的 年 轻 O 型 星 
的 数目 本 身 就 很 少 。 不 过 目前 诸多 似乎 互相 矛盾 的 观测 结果 也 有 可 能 是 由 
于 大 质量 恒星 形成 本 身 存在 几 种 不 同 的 模式 ， 从 而 也 存在 几 种 不 同 的 大 质 
量 分 子 外 流 机 制 ; 或 者 有 可 能 是 目前 高 空间 分 辩 率 所 观测 的 十 几 个 大 质量 
分 子 外 流 根本 就 处 于 不 同 的 演化 阶段 ， 而 外 流 的 准 直 性 本 身 却 是 演化 的 ， 
因此 它们 之 间 没 有 可 比 性 。 值得 注意 的 是 在 一 些 大 质量 年 轻 星系 统 中 [如 
G192.16: Devine er aL(1999); Cepheus A HW2: Garay er al.(1996) ; HH 
80-81: Reipurth & Graham(1988) ], 我 们 同时 看 到 了 高 准 直 的 喷 流 和 准 直 性 
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较 差 的 CO 分 子 外 向 流 。 这 一 光度 范围 内 的 源 可 能 先 经 过 一 个 早期 的 喷 流 
驱动 阶段 ， 随 后 转 为 星 风 驱动 (Devine et al.1999)。Beuther & Shepherd 
(2005) 进一步 提出 了 一 个 演化 的 观点 。 该 观点 认为 ， 对 于 B 型 星 ， 它 可 
以 通过 盘 的 吸 积 而 形成 ， 但 在 它 的 原 恒星 阶段 还 没有 形成 HCH I[ ， 这 时 
盘 的 存在 可 以 产生 像 喷 流 一 样 高 准 直 的 外 向 流 。 之 后 某 一 时 刻 ，HCH TT 
形成 且 中 央 大 质量 恒星 所 产生 的 星 风 导致 男 一 个 准 直 性 较 差 的 外 向 流 成 
分 。 此 时 盘 还 没有 瓦解 ， 喷 流 和 星 风 同时 存在 。 进 一 步 演化 ，HCHII 演 
化 为 典型 的 UCH I ， 此 时 星 风 在 整个 系统 中 占 主导 地 位 ， 外 向 流 的 准 直 
度 变 低 , 但 密度 梯度 的 存在 仍 会 维持 一 定 的 外 向 流 准 直 度 。 那 么 为 什么 没 
有 观测 到 O 型 原 恒星 的 高 准 直 外 向 流 呢 ? 年 轻 O 型 星 的 演化 时 标 非常 短 ， 
只 有 大 约 10* 年 (McKee & Tan 2002)， 因 此 处 于 早期 演化 阶段 的 O 型 星 样 
本 本 身 就 很 少 。 而 从 演化 的 观点 来 看 , 大 质量 恒星 在 进入 主 序 阶段 以 后 仍 
然 在 不 断 地 吸 积 周围 介质 。 因 此 极 有 可 能 是 先 形成 一 个 中 等 B 型 原 恒星 并 
伴随 高 准 直 的 外 向 流 ， 而 中 央 天 体 不 断 吸 积 成 为 一 个 早 B 型 或 晚 型 原 恒 
星 ， 同 时 形成 HCHI 区 。 最 终 中 央 天 体 演化 为 一 颗 中 型 或 早 O 型 星 ， 来 自 
中 央 天 体 的 不 断 增 加 的 辐射 会 产生 足够 的 莱 曼 a 光 子 并 电离 大 部 分 外 向 流 
气体 .外 向 流 中 等 离子 体 的 压力 增加 会 最 终 克服 磁场 对 外 向 流 的 准 直 作用 
而 使 外 向 流 准 直 性 变 差 ( 例 如 ，Shepherd 2003)。 加 上 大 质量 恒星 形成 对 
周围 包 层 和 可 能 存在 的 盘 的 破坏 ， 也 许 永远 不 会 观测 到 年 轻 早 O 型 星 的 高 
准 直 外 向 流 。 当 然 这 一 观点 还 只 停留 在 一 个 唯 像 的 阶段 , 它 需 要 大 量 的 观 
测 事实 以 及 详细 的 理论 模型 去 验证 。 

(3) 大 质量 恒星 星 周 盘 。 

关于 大 质量 恒星 星 周 盘 的 存在 目前 还 是 一 个 较 有 争议 的 问题 ,如 果 大 
质量 恒星 是 通过 吸 积 形成 的 ， 那 么 就 一 定 会 伴随 有 星 周 稚 及 外 向 流 的 出 
现 。 而 如 果 通过 小 质量 恒星 的 并 合 形成 ， 则 存在 星 周 盘 的 可 能 性 就 极 小 ， 
因为 恒星 之 间 的 碰撞 很 容易 破坏 盘 。 因此 搜寻 大 质量 恒星 周围 存在 盘 的 证 
据 非常 重要 ， 它 可 以 帮助 我 们 区 分 两 种 形成 模式 。 现 有 的 几 个 可 能 存在 大 
质量 恒星 盘 的 候选 体 大 多 是 通过 分 子 谱 线 观 测 记 发 现 的 速度 梯度 来 判定 
的 。 如 W51 (Zhang & Ho 1997), IRAS20126+4104 (Cesaroni et al.1997, 
Zhang et al.1998) 以 及 G1047. G29.96 & G3141 et al. (Cesaroni er 
41.1998), NGC 7538S (Sandell et 12003). NGC 7538 IRSIN (Pestalozzi 
et a.2004). 然而 大 质量 原 恒星 质量 的 确定 随 观测 手段 的 不 同 有 很 大 区 别 。 
如 IRAS 20126+4104 作为 大 质量 年 轻 星 周围 存在 遵从 开 普 勒 运动 的 星 周 
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盘 的 最 好 例证 之 一 ，Cesaroni et al. (1999) 综合 毫米 波 和 红外 观测 的 结果 
估计 的 原 恒星 质量 为 约 24 Mo. 但 后 来 利用 更 高 空间 分 辩 率 的 毫米 波 分 子 
谱 线 和 连续 谱 的 观测 发 现 之 前 的 质量 计算 中 包括 了 太 多 星 周 包 层 的 物质 ， 
而 重新 界定 的 中 央 年 轻 原 恒星 的 质量 只 有 约 7 Mo (Cesaroni et al.2005)。 
从 C's 谱 线 轮 廊 估 计 的 质量 吸 积 率 CA] 2x103 Mo yr') 与 Behrend & 
Maeder (2001) 理论 模型 所 预计 的 一 个 光度 约 为 10 和 Loe， 质量 约 为 7 Mo 
的 原 恒星 的 吸 积 率 相当 。 因此 IRAS20126+4104 可 能 是 一 颗 仍 处 于 吸 积 阶 
段 的 大 质量 恒星 。 又 例如 ，Chini er al. (2004 利用 近 红 外 成 像 和 CO 分 
子 谱 线 观测 在 M17 中 发 现 一 个 约 2-3x104 AU 的 拉 长 的 结构 , 其 质量 为 约 
100 We， 速度 梯度 为 1.7km s'， 并 由 此 得 到 中 央 原 恒星 的 质量 为 20 Mos 
而 Sako er al. (2005) Bi Eft] Br 和 厘米 波 干涉 阵 的 观测 结果 表明 中 央 原 
恒星 其 实 是 一 个 质量 在 2.5 一 8 Me 的 中 等 质量 恒星 。Shepherd er aL(2001) 
利用 VLA 高 空间 分 辩 率 7mm 连续 谱 观 测 勉强 分 辨 出 G192.16 中 大 质量 外 
流 的 驱动 源 周围 垂直 于 外 向 流 方向 的 一 个 拉 长 的 结构 , 并 解释 为 一 个 大 小 
约 为 100AU, 质量 约 为 10 Ms 的 盘 。 而 中 央 年 轻 星 则 是 一 颗 质量 为 8-10 Mo 
的 B2 型 星 .可 见 目前 这 些 有 高 空间 分 辩 率 证 据 的 大 质量 星 周 盘 的 候选 体 ， 
其 中 央 年 轻 星 多 为 中 型 或 早 型 B 型 星 。 从 〈 亚 ) 毫米 波 连续 谱 流量 等 估 
计 的 NGC7538 IRSIN 是 一 颗 质 量 为 30Me 的 06 型 星 ( 参 见 Pestalozzi et al. 
2004), NGC7538 S 也 只 可 能 会 演化 为 一 个 早 B 型 星 或 晚 O AU (Sandell 
etql.2003)。Petal er al. (2005) 利用 亚 毫米 波 干 涉 阵 (SMA) 对 Cepheus 
A 区 域 进行 了 空间 分 辨 率 为 亚 角 秒 级 的 甲 基 握 分 子 谱 线 〈CHICN 
4718217) 观测 ， 发 现 其 中 一 个 BOS 型 的 大 质量 原 伍 星 〈15Mo) HW2 
周围 存在 一 个 约 300AU 的 转动 盘 。 而 对 猎户 座 BN RIE Y 7Mo。) 的 近 
红外 偏振 观测 “Jiang er al.2005) 也 发 现 了 一 个 约 800AU 的 盘 。 总之， 越 
来 越 多 的 观测 证 据 表明 大 质量 恒星 盘 的 存在 ， 但 迄今 为 止 我 们 还 没有 看 到 
大 质量 O 型 星 有 星 周 盘存 在 的 确 庙 证 据 。 除 了 可 能 的 选择 效应 外 ， 这 可 
能 和 上 面 提 到 的 没有 发 现 O 型 星 的 高 准 直 分 子 外 向 流 是 相 呼应 的 ， 同样 
可 以 用 演化 的 图 像 来 解释 。 


42 ”分子 云 中 的 微波 谱 线 诊断 方法 


分 子 云 的 高 度 结构 化 注定 了 其 中 物理 和 化 学 性 质 的 多 样 性 .而 由 于 激 
发 各 种 不 同 星际 分 子 或 同一 分 子 的 不 同 跃迁 谱 线 所 需 的 条 件 各 不 相同 , 因 
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此 只 有 通过 多 分 子 多 谱 线 的 观测 研究 才能 获得 较 全面 的 有 关 分 子 云 物理 
与 化 学 性 质 的 信息 。 例 如 CO 转动 谱 线 常 被 用 以 示 踪 总 的 气体 质量 ; 而 永 
和 久 偶 极 矩 较 大 的 分 子 如 CS、HCO* 和 HCN 的 转动 谱 线 则 可 以 对 云 核 的 密 
度 结构 给 出 很 好 地 限定 ; 对 称 陀螺 分 子 如 NH, 和 CHSCN 等 是 理想 的 云 核 
中 致密 气体 的 “温度 计 ”; 有 机 分 子 CH3OCHs 和 CH3CN 等 可 以 用 来 分 析 
云 核 分 子 气 体 的 化 学 复杂 性 : 所 化 分 子 则 可 以 较 好 地 反映 较 冷 的 星 前 核 时 
期 气体 的 性 质 ， 含 Si 或 S 元 素 的 分 子 ， 尤 其 如 SiO 和 SO 等 ， 则 与 激 波 
活动 有 密切 的 关联 ; 某 一 分 子 的 主 同位 素 分 子 谱 线 和 稀有 同位 素 分 子 谱 线 
《通常 为 光学 薄 ) 的 联合 分 析 可 以 给 出 精确 的 分 子 相对 丰 度 和 真实 的 谱 线 
轮廓 ; 频率 较 高 的 跃迁 谱 线 和 振动 激发 的 谱 线 则 可 用 于 研究 温度 和 密度 都 
较 高 的 星 周 包 层 中 的 气体 。 

那么 具体 地 讲 ， 怎 么 从 分 子 谱 线 的 强度 及 其 空间 分 布 、 包 含 运动 学 信 
息 的 谱 线 轮廓 等 观测 量 获 得 有 关 其 发 射 介质 的 物理 和 化 学 性 质 的 信息 
W? 关于 物理 条 件 的 获得 ， 早 期 研究 采用 局 部 热 动 平衡 (LTE) 近似 ， 现 
在 对 于 CO 及 其 同位 素 分 子 的 某 些 研究 中 依然 采用 ,但 对 其 他 分 子 谱 线 显 
然 是 不 真实 的 ， 因 为 它们 大 多 处 于 非 局 部 热 动 平衡 (NLTE) 状态 。 全 面 
研究 谱 线 激发 需要 求解 复杂 的 辐射 转移 统计 平衡 方程 。 为 了 简化 计算 , 需 
要 做 出 各 种 假设 ， 讽 如 大 速度 梯度 (LVG) 近似 下 的 逃逸 几率 近似 方法 和 
微观 滑动 方法 一 直 被 广泛 运用 解决 辐射 转移 统计 平衡 问题 。 而 更 灵活 的 
A SARI Monte Carlo 方法 则 可 以 变化 速度 、 密 度 和 温度 场 、 非 球形 几何 、 
来 集成 团 块 等 ,从 而 可 以 构建 更 接近 分 子 云 实际 情况 的 模型 。 增 加 灵活 性 
意味 着 具有 更 多 的 自由 参数 ， 从 而 需要 更 广泛 的 观测 来 限制 它们 。 下 面 我 
们 将 分 别 具 体 介绍 各 种 方法 的 特点 及 局 限 性 .而 化 学 条 件 的 获得 需要 借助 
一 定 的 化 学 演化 模型 ,我 们 将 通过 几 个 典型 恒星 形成 区 的 分 子 谱 线 巡 测 简 
单 介绍 如 何 从 繁杂 的 分 子 谱 线 中 获得 关于 化 学 条 件 的 信息 。 


4.2.1 庶 线 的 临界 密度 


各 种 分 子 转动 谱 是 最 为 常用 的 研究 分 子 云 中 分 子 气体 物理 化 学 性 质 
的 手段 。 那 么 为 什么 可 以 用 不 同 的 分 子 谱 线 来 示 踪 分 子 云 中 不 同 层次 密度 
结构 的 呢 ? 首先 我 们 来 了 解 一 下 某 条 分 子 谱 线 跃迁 的 临界 密度 的 概念 。 我 
们 知道 碰撞 和 辐射 过 程 都 会 产生 分 子 激发 。 如 果 定 义 《 为 碰 擅 退 激发 速率 
与 自发 发 射 率 之 比 ， 即 6 二 Cw/Aw (Cu 和 Au 的 定义 参见 附录 )。 那 么 当 
多 1， 即 碰撞 和 辐射 同等 重要 时 所 需要 达到 的 氧 分 子 密度 就 是 临界 密度 
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A.A an 





或 进一步 考虑 温度 为 7 的 辐射 场 的 受 激 辐射 后 ， 
A, (4.11 


n, 
nat xu 


"7 cau» le 
其 中 ms 表示 跃迁 u— 的 碰撞 截面 ,v 为 碰撞 粒子 间 的 相对 速度 ,yu=<ouv> 
为 碰撞 跃迁 速率 系数 ， 而 符号 < > 表示 对 所 有 相对 速度 的 平均 。 对 于 在 动 
能 温度 四 上 满足 麦克 斯 韦 一 波 耳 效 最 分 布 的 相对 速度 分 布 ， 有 ， 


Ya "deis ) jene ( » (442) 
对 于 中 性 粒子 之 间 的 碰撞 yw 的 典型 值 约 为 1010 cm? s1， 而 对 于 中 
性 粒子 和 带电 粒子 之 问 的 碰撞 则 约 为 109 cm? s 临界 密度 是 一 个 给 定 谱 
线 跃迁 的 重要 参数 , 因为 它 表示 在 什么 密度 下 碰撞 能 够 和 自发 激发 辐射 路 
迁 维持 平衡 。 因 此 可 以 用 来 估计 所 研究 的 谱 线 是 否 可 以 用 LTE 近似 来 处 
理 。n>>nerwu 时 ， 碰 挤 主导 ， 能 级 布局 趋 于 热 动 平衡 ， 谱 线 发 射 是 完全 热 
化 了 的 。 而 当 nenas 时 ， 辐 射 主导 ， 谱 线 发 射 为 亚 热 的 。 由 于 辐射 有 
助 于 能 级 的 热 化 ， 因 此 光学 厚 的 谱 线 更 容易 满足 LTE 条 件 。 从 临界 密度 
的 定义 可 以 看 出 ,不仅 不 同 分 子 谱 线 的 临界 密度 不 同 , 而 且 相同 分 子 的 不 
同 转动 跃迁 的 临界 密度 也 不 同 ，J 越 高 则 临界 密度 也 越 高 。 例 如 ， 最 为 常 
用 的 CO 分子， =0.112D，Aio=7.4x10* s", nace = 400 An- 
74x10? s, niai 3500 cm3。 而 对 高 密度 探 针 分 子 CS 而 言 ， -96D, 
Alo= 18 x 1055, nao 4.6xl0'cm?^; An=2.2x10% s^, Dhsczi3.0x10* 
cm’, 我 们 可 以 通过 选择 临界 密度 不 同 的 多 分 子 谱 线 和 同一 分 子 的 不 同 跃 
迁 谱 线 的 观测 来 研究 分 子 云 中 的 密度 结构 。 


422 物理 条 件 的 LTE 近似 方法 诊断 


LTE 近似 下 , 分 子 云 核 的 柱 密度 和 动能 温度 是 可 以 直接 从 观测 到 的 谱 
线 获得 的 两 个 物理 量 。 而 其 他 一 些 重要 的 物理 量 ， 如 密度 、 速 度 结构 、 磁 
场 分 布 等 则 必须 通过 多 分 子 谱 线 和 同一 分 子 多 条 跃迁 谱 线 的 观测 、 成 图 或 
一 些 特殊 方式 的 观测 获得 。 下 面 我 们 将 给 出 一 些 LTE 近似 下 从 所 观测 到 
的 分 子 谱 线 计算 分 子 云 物理 参数 的 常用 的 方法 及 公式 。 
4.2.2.1 激发 温度 和 动能 温度 
如 果 激 发 温度 T, 和 动能 温度 Ti 均 已 知 ， 则 可 以 得 到 如， 从 而 也 就 可 以 
n 







——————— 


ARRE AMRA 


得 到 n(H) T .. ATAARE, ARANA UL F JUR 
COD 通过 光学 厚 分 子 谱 线 的 谱 线 强度 求 Te 
在 完全 热 化 的 假设 下 ， 光 学 厚 的 谱 线 〈 如 "CO. 分 子 转动 谱 线 ) 近似 
有 Te=Tt。 根 据 亮 温度 的 定义 ， 

7, -5(0,)-J0,0-e*) (4.13) 
IPIT) - (6^7 -)y*, T, 2 hv/k ，Tor 为 背景 亮 温 度 ， 通 常 指 27K 微波 
背景 辐射 。 对 于 光学 厚 Go 的 谱 线 ， 其 亮 温 度 与 光 深 无 关 ， 我们 就 
可 以 从 亮 温度 估计 Torr 

T, 7 T, (In[L 7, /7, +I I" (4.14) 
或 在 瑞 利 一 金 斯 近似 〈joykTe<<1) 及 忽略 背景 辐射 的 情形 下 简化 为 
Tag Ty. 然而 Ts 并 不 是 一 个 可 以 直接 测量 的 量 , 射电 望远镜 观测 得 到 的 主 
波 东 亮 温度 Tus 是 Ts 经 望远镜 波束 稀释 后 得 到 的 ， 即 
To = fT, = f TAI Ta) -Iy 0-6) (4.15) 
HP f2AQ/AQ, 为 波束 填充 因子 ，AQ,、AQ 分 别 为 发 射 源 和 望 远 神主 波 
东 的 立体 角 。 对 于 均匀 充满 望远镜 波束 的 展 源 ，f =1， 将 (4.14) 式 中 的 
Ts 换 作 Tus 即 可 得 到 Te 或 Ti。 
Ta 已 知 后 ， 谱 线 的 光 深 可 以 直接 从 4.13) 式 导出 ， 
$ 
t [i] (4.16) 
谱 线 的 光 深 还 可 以 通过 两 条 同位 素 分 子 谱 线 的 强度 比 获得 ,通常 需要 
其 中 一 条 为 光学 薄 的 , 并 且 假设 这 两 条 谱 线 发 射 具有 相同 的 填充 因子 和 激 
发 温度 。 具 体 而 言 ， 以 CS 和 C"SQ =1 一 0) 谱 线 对 为 例 ， 如 果 同 位 素 丰 度 
比 r=[CSJICYS] 已 知 (地 球 上 的 值 为 >=22.5)， 则 有 ， 











TCS) NCS _ 
(417) 
LCS NOS 
现在 就 可 以 通过 下 式 获得 CS(=1-,0) 谱 线 峰值 处 的 光 深 ty 
l-expcz,/r) v, (h(a) JE Ta (CS) _ T4, CS) (448) 





lcexpct) v, CE 4,0,)) Ta(CS) Ta(CS) 


其 中 下 标 1 和 2 分 别 表示 CS 和 CS 的 相应 值 。 如 果 考虑 光 深 对 线 宽 的 
影响 ， 一 个 高 斯 轮廓 的 谱 线 的 光 深 致 宽 可 以 表示 为 ， 
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四 ih 


Av, t 
“入 i i 
其 中 Aw 表 示 光学 注 情形 下 的 谱 线 线 宽 ，+ 为 线 心 处 的 光 深 。 那 么 可 以 通 
过 下 式 估计 二 
Ta (CAvC”S) 1-67 { tjr } Jef t ! (420) 
T, (CSAWCS) — 1-e* In[2/0:e7^)] mae] ^ 
不 过 需要 注意 的 是 , 使 用 这 种 方法 时 要 求 两 种 同位 素 分 子 品种 的 相对 丰 度 
是 基本 正常 的 。 
OD 通过 同一 分 子 的 两 条 均 为 光学 水 的 不 同 跃迁 谱 线 的 强度 比 求 
Texo 
上 面 通过 光学 厚 的 "CO 分 子 谱 线 的 辐射 温度 估计 激发 温度 的 方法 尽 
管 简单 ， 但 是 需要 注意 的 是 ， 通 常 光学 厚 的 “CO 并 不 能 准确 示 踪 密度 较 
高 的 分 子 云 核 的 动能 温度 。 另 外 ， 当 填充 因子 未 知 但 肯定 远 小 于 1 时 ， 上 
述 方法 只 能 得 到 Ta I Ta H FPL. 此 时 可 以 用 同一 分 子 不 同 跃迁 的 强度 比 
来 确定 Te 或 Tt， 因为 发 射 源 的 大 小 对 同一 分 子 不 同 跃迁 可 以 认为 是 近似 
相同 的 《AQswm 二 AQss)， 则 两 个 跃迁 的 谱 线 强度 比 可 以 较 好 地 回避 填充 
因子 未 知 的 问题 。 具体 而 言 , 对 具有 相同 线 宽 的 同一 分 子 的 两 个 不 同 跃迁 
nm R ji, 其 观测 的 主 波束 充 温 度 比 可 以 表示 为 ， 
a Tm fe Van [oa Ca) -Iy CT) - expo, ] 
Tas f, V, Dy, T-I, T DI - expo) 


n 1 
Eu WII Pul PA sf As AA ACA a). BIE 
LTE 假设 下 ， 可 以 从 CA.25) 式 得 到 ， 
Tm (nA. /ak 
6E) gs 
如 果 两 条 跃迁 是 同一 个 望远镜 观测 的 则 有 ”AGOAWAOAm 一 (nj 
假设 两 条 谱 线 均 为 光学 薄 ， 那 么 结合 4.21) 和 (4.22) 式 并 忽略 To 则 


可 得 到 ， 
R; -全 [2] (423) 
如 果 分 别 选 择 两 个 望远镜 观测 满足 AOAs 一 AOAss， 如 用 IRAM-30 米 、 
79 








(421) 





天 体 物 理 


JCMT-15 米 和 HHT-10 米 望远镜 分 别 观测 CO(I 一 0)、(2 一 D 和 (3 一 2)， 
则 它们 在 相应 频率 的 波束 近似 相等 .前面 已 假设 观测 对 象 天 体 在 不 同 跃迁 
的 分 布 相同 ， 则 有 fazie MT 
R, -全 (i) (424) 
这 样 就 可 以 从 谱 线 强度 比 导出 Tere 

例如 利用 C"O(2 一 1) 和 (1 一 0) 两 条 跃迁 之 比 可 以 得 到 Ry =4exp 
CAE, /kT。) 从 而 有 T=(AE2/h) / [in(4/R21)] 在 高 温 下 Ra 趋 近 最 大 值 4。 

当然 ， 还 可 以 通过 尘埃 温度 来 估计 Ti。 但 是 需要 注意 的 是 尘埃 和 气 
体 只 在 密度 较 高 的 时 候 才能 充分 耦合 ,而 且 尘 埃 通常 由 几 个 温度 成 分 , 这 
些 都 给 Ti 的 估计 带 来 困难 。 
4222 柱 密度 

对 于 一 条 光学 薄 的 谱 线 , 我 们 可 以 直接 从 其 速度 积分 强度 得 到 相应 路 
迁 中 上 能 级 的 柱 笔 度 。 如 果 所 有 的 跃迁 都 是 热 化 的 ， 并 且 动 能 温度 已 知 ， 


我 们 就 可 以 获得 总 柱 密度 。 
将 光 深 、 淳 发 温度 与 柱 密度 之 间 的 关系 〔A.25) 式 中 的 变 元 从 频率 y 
变换 为 速度 v 并 对 整个 谱 线 轮廓 积分 后 可 得 : 
Srv’ g, 1 
"FA pr D- exp Av /RT yl uode 
N, LS exp I 
Ax fee Ear) 


RE FW CI RET E if^ dv (4.26) 


在 瑞 利 一 金 斯 近似 〈hv Ts<<1) 下 简化 为 





a 
x judy — 2D 


单位 分 别 为 频率 v : GHz, WE v: km/s, EER N cm?。 当 发 射 源 均 
匀 充 满 整 个 主 波束 时 《〔 波 东 填 充 因子 =1)，(4.15) 式 在 瑞 利 一 金 斯 近似 
及 光学 薄 假 设 下 简化 为 Tu ST, =T.r 。 代 入 上 式 ， 并 假设 谱 线 为 高 斯 轮 
Hiro, Bn, 





EE 云 与 恒 及 其 微波 


-A 
fr 1.06^vr, (428) 
其 中 二 表示 线 心 处 的 光 深 ， 则 有 
N, Efrat 207210 P ue (429) 


或 代入 Aw 后 ， 





z Ean 8, [Tady (429) 
即 上 能 级 的 柱 密度 与 谱 线 速度 积分 强度 成 正比 ,注意 这 个 关系 式 并 不 依赖 
F Teo 柱 密度 N, 是 对 整个 望远镜 波束 平均 后 的 柱 密度 。LTE 假设 下 ， 所 
有 跃迁 具有 相同 的 激发 温度 ， 每 个 能 级 的 布 居 由 下 式 给 出 ， 


P d (430 
其 中 Mr 为 该 分 子 的 总 柱 密度 ，Q(T。) 为 配 分 函数 ， 由 下 式 给 出 
Q(T,) = g, exp(- E, / KT) (4.31) 
因此 总 柱 密度 可 以 表示 为 
N= ee er fdv (432) 
或 代入 Aw 后 ， 
N- zs OTa) [Tav (432! ) 





考虑 光 深 改正 和 波 东 稀释 的 影响 后 可 以 给 出 总 柱 密度 更 一 般 的 形式 ， 
w(AQ,Y c 
Q(T )e^^ Ea I Jr (433) 


对 具有 永久 偶 极 矩 K 《单位 为 esu cm) 的 刚性 线性 分 子 如 CO, CS 和 
HCO' 等 〈 以 及 它们 的 同位 素 分 子 )，Q(Tw)=kTfhB+1/3。 如 果 它们 在 频率 
Av 单位 为 Hz) 的 跃迁 -3 的 平均 光 深 为 ， 那 么 忽略 背景 辐射 并 经 
光 深 和 填充 因子 改正 的 波束 平均 柱 密度 (单位 为 cm2) 可 以 进一步 表示 为 ， 
ae eJ, Jr, + hv/(6kCI, +0) 

( 2kT, | exp-hvIAT,) 








Là 
T, 34. 
Let [noo — (435) 
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天 体 物理 中 的 徽 波 


其 中 (单位 为 erg KO 和 有 (单位 为 erg s) 分 别 为 玻 尔 兹 曼 常数 和 普 朗 
克 常 数 ， 永 久 偶 极 矩 /的 单位 为 德 拜 ，| Fody (单位 为 K km s') 为 谱 线 
主 波束 亮 温度 Tws 的 速度 积分 强度 。 
4223 转动 图 方法 或 布 居 图 方法 

从 上 面 的 分 析 我 们 已 经 看 到 在 LTE 近似 下 我 们 可 以 从 一 条 光学 注 的 
分 子 谱 线 的 积分 强度 得 到 分 子 云 中 该 分 子 的 柱 密度 。 那么 当 我 们 观测 到 分 
子 云 中 某 一 个 分 子 的 多 条 跃迁 谱 线 时 (例如, 最 典型 的 例子 是 对 某 一 个 观 
测 对 象 所 进行 的 谱 线 搜寻 工作 )， 就 可 以 分 析 谱 线 的 激发 特性 ， 或 者 至 少 
可 以 核实 一 下 光学 薄 和 谐 线 热 化 等 假设 在 不 同 跃迁 的 自 恰 性 。 最 常用 到 的 
方法 之 一 就 是 所 谓 “转动 图 ” 方法。 具体 如 下 : 

假设 ，@ 谱 线 的 激发 满足 LTE 近似 ， 所 有 的 能 级 布局 可 以 用 一 个 相 
同 的 温度 7. 描述 ;加 宇宙 微波 背景 辐射 (Tae=2.7K) 可 以 忽略 , 即 Te >>The: 
加 所 有 跃迁 均 为 光学 薄 的 而 且 满足 Rayleigh-Jeans 近似 (hv<<kT)，@ 观 
测 源 均匀 充满 望远镜 波束 ， 即 波束 填充 因子 = 1。(4.30) 式 两 边 取 自然 对 


数 ， 
m| d: nfm) SL 
(i } (æ) Ta een 


H (429) 式 代入 上 式 ， 并 引入 积分 强度 WefTugdv 后 可 得 ， 


ELA Ek 
Ez v(atts 计 D (4.36) 
SO a 如 果 将 其 中 
所 有 的 常数 项 合并 定义 为 y, My, E W (4.360 式 即 可 写 为 ， 


E,Ik 

ou-al ab IL (437) 

因此 当 观 测 到 两 条 以 上 的 跃迁 后 ， 画 出 In( y, W) 与 不 同 转动 能 级 的 能 

量 Ek 之 间 的 关系 并 对 所 有 观测 点 做 线性 拟 合 ， 得 到 的 斜率 就 是 - Ta 

而 截 距 为 n[NwQ(T-D]。 显 然 ， 当 前 面 的 四 个 条 件 都 满足 时 ， 不 同 能 级 的 

跃迁 在 该 图 上 应 该 组 成 一 条 直线 .这 种 对 观测 的 积分 强度 的 进行 线性 拟 合 

得 到 激发 温度 和 总 柱 密度 的 方法 就 是 所 谓 的 “转动 图 ” 方法 ， 因 该 方法 最 

初 应 用 于 一 系列 转动 跃迁 得 名 。 以 这 种 方式 得 到 的 激发 温度 其 实 就 是 转动 

温度 。 如 果 所 有 能 级 均 为 热 化 的 ， 那 么 这 个 温度 也 就 是 动能 温度 。 由 于 
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LTE 近似 条 件 下 Ny/g 与 Edk 之 间 的 关系 实际 上 就 是 玻 尔 兹 曼 分 布 ， 因 此 
这 种 方法 又 被 称 作 “ 玻 尔 兹 曼 图 ”方法 。 

只 要 谱 线 的 跃迁 是 碰撞 激发 主导 的 ， 而 且 可 以 认为 是 光学 沙 的 , 即 可 
用 转动 图 的 方法 来 估计 动能 温度 和 柱 密度 。 具 体 应 用 的 例子 见 4.4.1 节 、 
A44 节 和 4.4.5 等 节 。 值 得 一 提 的 是 ， 对 于 那些 因 没有 可 靠 的 碰撞 速率 系 
数 参数 而 无 法 进行 辐射 转移 模型 计算 的 分 子 而 言 , 这 种 方法 可 能 是 分 析 谱 
线 激发 性 质 、 估 计 分 子 柱 密度 及 转动 温度 的 唯一 行 之 有 效 的 方法 。 

Linke 等 〈1979) 和 Frerking 等 〈1979) 最 早 采用 该 方法 。 他 们 分 别 
利用 观测 到 的 CHsSH 和 HNCS 的 多 条 转动 谱 线 来 确定 Sgr B2 中 的 气体 动 
能 湿度。 尽管 可 以 用 一 个 单一 的 温度 进行 线性 拟 合 , 但 得 到 的 温度 明显 低 
于 实际 的 值 。 这 一 方法 真正 的 推广 应 用 还 要 归功 于 Turner (1991)。 他 分 
别 对 观测 到 的 Sgr B2 中 36 个 分 子 的 700 多 条 谱 线 和 Orion KL 中 27 个 分 
子 的 800 多 条 谱 线 进行 了 转动 图 分 析 .尽管 对 大 多 数 分 子 的 转动 谱 分 析 都 
可 以 采用 单一 的 线性 拟 合 , 不 过 大 多 数 拟 合 的 弥散 度 较 高 。 同 时 有 些 分 子 
转动 谱 需 要 进行 分 段 的 线性 拟 合 ， 即 可 能 有 两 个 温度 成 分 组 成 。 更 有 一 些 
分 子 的 转动 谱 则 甚至 连 分 段 线性 拟 合 都 很 用 难 .得 到 的 转动 温度 范围 也 较 
大 《分 别 为 Sgr B2: 9K~>200K，Orion KL:12K~120K)。 这 其 实 也 是 很 自 
然 的 ， 一 方面 说 明 真 实 分 子 云 的 复杂 性 ， 可 能 存在 多 个 温度 成 分 ， 而 不 同 
的 分 子 谱 线 只 对 一 定 的 温度 敏感 。 另 一 方面 ， 该 方法 所 依赖 的 谱 线 热 化 及 
光学 注 的 假设 对 大 多 数 分 子 谱 线 可 能 并 不 满足 . 后 来 几乎 所 有 毫米 波 、 亚 
毫米 波段 的 谱 线 搜寻 ( 见 附录 ) 都 广泛 采用 该 方法 进行 谱 线 转动 温度 和 分 
子 柱 密度 的 估计 。 即使 该 方法 在 拟 合 温度 时 可 能 会 表现 出 较 大 的 弥散 , 不 
过 就 确定 分 子 的 柱 密度 而 言 ,通过 多 条 跃迁 的 转动 图 方法 得 到 的 显然 要 比 
只 用 一 条 谱 线 的 积分 强度 确定 的 更 加 可 靠 。 

Goldsmith 和 Langer(1999) 更 深入 地 讨论 了 转动 图 方法 在 有 限 光 深 
和 非 LTE 近似 下 的 应 用 。 他 们 倾向 于 把 “转动 图 ”方法 叫做 “ 布 居 图 

(population diagram)” 方 法 ， 因 为 它 实际 上 是 以 直观 的 图 示 分 析 所 研究 
分 子 各 个 能 级 的 布 居 情 况 。 考 虑 谱 线 具有 有 限 光 深 的 情形 后 ， 由 公式 
(436) 中 假设 波束 填充 因子 f = 1， 而 只 考虑 光 深 改 正 Ced -e 


w) f N, EIk 
sel Jac, - (4.38) 





天 体 物理 中 的 微波 庶 线 训 


需要 注意 的 是 , 光 深 对 于 不 同 跃迁 的 影响 是 不 一 样 的 。 可 以 证 明 在 瑞 利 一 
金 斯 近似 条 件 下 ， 对 于 J5J - 1 的 线性 分 子 转动 跃迁 而 言 ， 其 最 大 光 深 


处 的 了 值 和 频率 分 别 由 下 面 两 式 给 出 ， 
Jas 745 [TUO]B GHz) (4.39) 
Vam (GHz) =9.13/T(K)/B, (GHz) (4.39) 


其 中 Bo 为 分 子 的 转动 常数 。 此 时 就 不 能 简单 地 通过 对 布 居 图 的 线性 拟 合 
来 求 柱 密度 和 转动 温度 了 , 因为 各 个 跃迁 在 布 居 图 上 不 再 能 用 一 条 直线 拟 
合 。 而 如 果 把 这 种 有 限 光 深 的 影响 错误 地 归咎 于 多 个 温度 成 分 的 话 ， 就 会 
错误 地 估计 柱 密度 与 转动 温度 ,这 可 以 从 模型 计算 的 布 居 图 得 到 很 好 的 说 
明 。Goldsmith 和 Langer (1999) 对 线性 分 子 HCN 进行 了 包括 其 最 低 的 
24 个 能 级 的 LVG 模型 计算 。 其 中 假设 Ti=22K， 速 度 梯度 取 分 子 云 中 的 
典型 值 Tkms "pe, A1: E log(X[HCSN]) 分 别 取 - 15、- 14、- 13、- 12 
和 - 11， 而 密度 取 mHa)=10?ems 以 保证 所 有 谱 线 均 为 热 化 的 。 图 4.3(a) 
即 利用 计算 结果 画 出 的 布 居 图 。 可 以 看 到 当 相对 丰 度 较 低 〈 图 中 较 低 的 两 
条 线 )， 亦 即 谱 线 为 光学 簿 时 ， 布 居 图 中 的 曲线 是 预想 中 的 直线 。 而 且 纵 
坐标 值 随 相对 丰 度 增 大 而 成 比例 增 大 , 这 是 相对 让 度 增 大 导致 柱 密度 提高 
的 必然 表现 ,而 随 着 相对 丰 度 进一步 增加 , 曲线 的 非 线 性 变 得 越 来 越 严 重 。 
这 种 偏离 在 35,12 处 尤为 明显 ,而 这 正 是 谱 线 发 生 最 大 光 深 的 跃迁 能 
级 范围 。 一 旦 某 一 跃迁 变 成 光学 厚 , 它 在 布 居 图 上 的 纵 举 标 值 不 会 再 随 相 
对 丰 度 增 大 而 提高 。 图 中 相对 丰 度 从 10 2689 10 几乎 没有 产生 任何 影 
Wi, 就 是 因为 所 有 的 跃迁 都 已 经 变 成 光学 厚 了 。 这 种 布 导 图 上 表现 出 的 非 
线性 , 会 在 实际 运用 过 程 中 产生 几 种 影响 . 对 中 等 相对 丰 度 的 情形 ， 除 了 
几 个 最 低 的 和 最 高 的 跃迁 外 其 他 所 有 能 级 也 都 会 受到 影响 。 例 如 对 于 图 
4.3(b) 中 X-10? 的 情形 , 实际 观测 中 通常 不 会 得 到 那么 完整 的 跃迁 能 级 履 
盖 , 这 时 就 很 容易 因 没有 意识 到 有 限 光 深 的 影响 而 错误 地 认为 它 有 两 个 温 
度 成 分 ， 从 最 低 的 五 个 跃迁 的 拟 合 得 到 一 个 极 低 的 温度 6.5K， 而 同时 最 
高 的 五 个 跃迁 则 错误 地 给 出 SIK 的 高 温 。 由 于 配 分 函数 Q 是 温度 的 函数 ， 
综合 的 结果 是 从 两 个 拟 合 得 到 的 柱 密度 均 低估 了 实际 的 柱 密度 .对 于 非 线 
性 分 子 而 言 ,其 能 级 结构 通常 相对 较为 复杂 . 对 于 某 一 个 转动 态 可 能 会 有 
多 个 跃迁 , 跃迁 频率 与 上 能 级 能 量 的 依赖 关系 也 较为 复杂 。 有 限 光 深 对 布 
居 图 方法 的 影响 也 较为 复杂 , 很 难 像 线性 分 子 那样 给 出 个 简单 而 一 般 性 的 
结论 。 不 过 对 E M CHOH 模型 计算 的 结果 表明 ,即使 在 LTE 近似 满足 的 
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情况 下 ,如果 不 同 跃迁 的 光 深 不 同 , 那么 它们 在 布 居 图 上 也 会 表现 得 较为 
弥散 。 而 在 实际 观测 的 跃迁 的 能 级 范围 跨度 有 限 的 情况 下 , 这 种 弥散 很 容 
易 导致 对 柱 密度 和 温度 的 错误 估计 。 因 此 即使 在 LTE 近似 下 ， 复 杂 分 子 
的 有 限 光 深 对 布 居 图 的 影响 也 是 不 容 忽视 的 。 由 此 可 见 ,我 们 可 以 用 实际 
观测 数据 在 布 居 图 上 激发 曲线 来 判断 谱 线 发 射 是 光学 薄 的 还 是 光学 厚 的 
以 及 能 级 布 居 是 否 满足 LTE 分 布 ， 当 然 这 通常 需要 观测 许多 跃迁 以 覆盖 
足够 宽 的 能 级 范围。 
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图 43 LVG 模型 计算 的 HCN 布 居 图 。 计算 包括 HCN 的 /=0 到 J=18 能 级 ， 并 假设 
动能 温度 Ti=22K (此 时 AB, / MTi=0.01)， 速 度 梯度 为 dv / dz=1 km s'po", (IR 
AHa)=I0?em 2， 以 保证 满足 LTE 条 件 。 图 中 不 同 符号 表示 不 同 的 单位 速度 梯度 相对 丰 
度 值 CAA 1077— 10 (m spe] 所 对 应 的 计算 结果 。 其 中 X=107 时 7210-9 
的 光 深 最 大 为 377， 而 相应 的 J10 和 18 一 17 的 光 深 分 别 为 10 和 130。 光 深 的 大 小 
直接 与 相对 丰 度 的 值 成 比例 。(b) 取 XCHCINM(dwdz)=105， 以 保证 所 有 跃迁 均 为 光学 
泗 。 图 中 不 同 符号 表示 不 同 氢 分 子 密度 《从 107 10 m?) 所 对 应 的 计算 结果 。(c) 有 
限 光 深 对 亚 热 激发 HCYN 的 影响 。 图 中 不 同 符号 表示 不 同 的 单位 速度 梯度 相对 让 度 值 
[分 别 从 1071—10*(cm s pe 所 对 应 的 计算 结果 。 其 中 表示 n(el0 em, Qi 
谱 线 发 射 光 学 厚 且 满足 LTE 条 件 。 其 他 均 为 a(H2)=10'cm” 的 计算 结果 。 只 考虑 碰撞 
激发 时 55,9 的 跃迁 光 深 最 大 ,而 LTE 条 件 下 Ji=11 处 的 光 深 最 大 ( 取 自 Goldsmith 
和 Langer 1999) 


那么 亚 热 激发 条 件 下 对 布 居 图 方法 的 影响 又 如 何 昵 ? 此 时 氧 分 子 密 
度 不 足以 使 部 分 或 所 有 的 跃迁 热 化 , 从 而 用 于 布 居 图 的 能 级 布 居 不 能 简单 
地 以 LTE 描述 。 图 4.3(b) 的 是 在 给 定 较 低 的 HCN 相对 丰 度 (X=10") 
而 不 同 氧 分 子 密度 下 LVG 模型 计算 结果 (Goldsmith & Langer, 1999). 
我 们 可 以 从 中 看 出 偏离 LTE 对 布 居 图 的 影响 。 当 n2 10 cm? 时， 所 考虑 
的 能 级 都 是 热 化 的 ， 布 居 图 基本 上 是 一 条 直线 ， 且 由 其 斜率 给 出 的 动能 温 
度 为 22K。 当 密度 较 低 时 ， 亦 即 偏离 LTE 时 的 情形 有 点 出 乎 意料 。 尽 管 
布 居 图 不 能 用 直线 进行 很 好 的 拟 合 , 但 是 对 于 其 中 相当 大 的 一 段 能 量 范围 
(最 低 的 几 个 能 级 除外 )， 基 本 上 都 可 以 较 好 地 用 直线 拟 合 。 由 斜率 所 估 
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计 的 温度 都 远 低 于 动能 温度 即 肯定 是 亚 热 激发 的 。 我 们 把 这 种 类 似 于 执 
化 的 能 级 布 居 称 为 准 热 激发 。 因 此 如 果 简单 地 作为 LTE 处 理 ， 就 会 低估 
动能 温度 。 而 要 认识 到 这 种 亚 热 激发 对 布 居 图 的 影响 ,必须 在 观测 数据 中 
包括 J«6 和 />20 的 跃迁 。 这 种 准 热 激发 表现 可 以 立即 独立 给 出 动能 温 
度 的 下 限 。 

当然 实际 情况 很 可 能 是 有 限 光 深 和 亚 热 激发 的 综合 影响 ,其 结果 [图 
43 (ce)] 大 致 上 就 是 图 43 (a) 和 图 43 b) 的 合并 效应 。 复 杂 的 非 线 
性 分 子 的 情形 则 较为 复杂 。 同 样 是 对 型 CH3OH 的 LVG 模型 计算 表明 ， 
在 亚 热 激发 条 件 下 ， 同 一 个 K 量子 数 而 不 同 J 量子 数 的 跃迁 在 布 居 图 上 
成 一 条 直线 , 即 有 相同 的 激发 温度 ， 且 该 温度 随 氧 分 子 密度 增加 而 增加 直 
到 完全 热 化 。 但 是 它们 在 布 居 图 纵 坐 标 上 的 位 置 是 明显 分 开 的 ， 这 是 由 于 
不 同 天 量子 数 的 跃迁 热 化 所 需 的 密度 差别 较 大 (对 天 = :3， 约 为 108 cm°; 
对 天 = - 1 则 约 为 105cm?)。 

那么 回 过 头 来 看 前 面 提 到 的 早期 谱 线 搜寻 工作 中 用 该 方法 得 到 较 低 
的 温度 《Linke 等 1979，Frerking 等 1979) 则 极 有 可 能 是 因为 跃迁 谱 线 的 
布 居 图 受 亚 热 激发 的 影响 。 而 Tumer (1991) 谱 线 搜寻 工作 中 的 某 些 需要 
分 段 拟 合 的 分 子 中 有 一 部 分 极 有 可 能 存在 谱 线 饱和 的 问题 , 即 需 要 考虑 有 
限 光 深 的 影响 。 因此 在 使 用 该 方法 时 需要 注意 亚 热 激 发 和 光学 厚度 的 影 
"js 

同时 应 该 注意 在 源 的 结构 未 知 的 情况 下 ， 对 一 条 观测 到 看 似 光 学 浒 的 
WLR, 观测 者 并 不 能 确定 它 是 真 的 光学 薄 还 是 由 于 波 末 稀 释 效应 才 表 现 为 
光学 注 的 。 而 LTE 近似 下 谱 线 的 光 深 对 于 不 同 的 跃迁 也 是 不 一 样 的 ， 因 
此 对 不 同 的 跃迁 而 言 ， 光 深 的 影响 也 各 不 相同 。 此 时 如 果 简单 把 它们 都 当 
作 光学 注 处 理 ， 就 很 容易 得 到 远 远 偏离 真实 值 的 转动 温度 和 柱 密度 ( 详 见 
Goldsmith & Langer，1999)。 如 果 再 考虑 分 子 云 核 的 团 块 结构 所 带 来 的 波 
东 稀 释 效应 ， 即 波束 填充 因子 /= AQ,/ AQI (AQ, Fl AQ, 分别 为 源 和 望 
远 镜 波束 的 立体 角 ; AQ, 可 以 通过 高 空间 分 辨 率 的 观测 确定 ) M. Tuy 
Ta*f=Ts'AQs/ AQ,， 则 柱 密度 需要 进一步 的 改正 。 


w) (M, AQ, Le Elk 
"(ses "acts us ne n (4.40) 


如 果 我 们 观测 的 谱 线 不 是 热 化 的 ， 基 于 上 面 提 到 的 非 LTE 下 明确 特 
征 , 布 居 图 其 实 可 以 被 很 好 地 用 作 确定 密度 和 柱 密度 的 重要 工具 .模型 计 


算 的 结果 清楚 地 表明 , 布 居 图 上 由 准 热 激发 线 斜 率 的 倒数 近似 给 出 的 所 研 
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究 跃 迁 的 激发 温度 是 同时 随 动能 温度 和 气 分 子 数 密度 变化 的 。 该 斜率 在 给 
定 动能 温度 下 随 密度 增加 而 变 小 〈 激 发 温度 增高 )， 而 在 给 定 密度 下 随 温 
度 增 高 而 变 小 〈 激 发 温度 增高 )。 也 就 是 说 ， 动 能 温度 和 氧 分 子 数 密度 的 
增高 均 会 引起 亚 热 激发 条 件 下 谱 线 跃迁 激发 温度 的 升 高 .这 种 明确 的 依赖 
关系 在 直接 对 观测 到 的 谱 线 强度 或 积分 强度 进行 模型 拟 合 时 是 很 难 反映 
出 来 的 。 

当然 , 上 面 这 些 并 不 排除 观测 对 象 中 确 有 多 个 温度 成 分 而 在 布 居 图 上 
需要 分 段 进行 线性 拟 合 的 情况 。 只 是 ， 在 作 这 种 分 段 拟 合 的 时 候 ， 要 仔细 
分 析 上 面 提 到 的 有 限 光 深 和 激发 对 布 居 图 可 能 产生 的 影响 。 每 种 方法 都 有 
它 的 优势 和 局 限 , 现在 我 们 已 经 可 以 从 布 居 图 对 光 深 、 激 发 甚至 密度 都 给 
出 一 定 的 独立 的 衡 最 ， 鉴 于 该 方法 的 简洁 易 行 ， 布 居 图 方法 仍 不 失 为 一 种 
用 多 跃迁 谱 线 诊断 稠密 核 气体 性 质 的 有 力 工具 。 尤其 在 谱 线 巡 测 ( 见 4.2.3 
节 ) 的 工作 中 应 用 更 为 广泛 ,因为 通常 巡 测 观测 会 观测 到 某 一 分 子 的 很 多 
条 跃迁 。 

尽管 LTE 近似 使 分 子 谱 线 的 分 析 变 得 较为 容易 ， 但 是 对 我 们 的 研 
究 对 象 而 言 ， 该 近似 并 非 总 适用 。 下 面 我 们 列 出 LTE 近似 方法 的 局 限 : 
OLTE 近似 忽略 了 较 高 能 级 的 粒子 布 居 。 对 于 碰撞 主导 的 粒子 布 居 , 能 级 
越 高 则 临界 密度 越 高 。 如 果 到 某 一 个 高 能 级 时 ， 密 度 不 足以 维持 以 Te 描 
述 的 粒子 布 居 , 此 时 转动 图 方法 就 很 有 可 能 会 高 估 柱 密度 , 而 低估 动能 温 
Bt. @ 辐 射 激发 可 能 同样 对 能 级 布 居 有 贡献 。 因此 要 对 原子 分 子 谱 线 进行 
正确 的 量化 分 析 , 应 当 同时 考虑 辐射 与 碰撞 激发 ， 这 就 要 求 对 发 射 源 进行 
模型 分 析 ， 求 解 辐 射 转移 方程 。 而 辐射 转移 模型 要 比 LTE 近似 方法 复杂 
得 多 。 @@ 分 子 谱 线 的 某 些 跃迁 之 间 的 强度 比 对 温度 较为 敏感 ,而 另外 一 些 
跃迁 之 间 的 强度 比 则 对 密度 较为 敏感 。 选 择 恰当 的 分 子 谱 线 和 跃迁 就 可 以 
很 好 地 并 较为 独立 地 确定 分 子 云 中 的 温度 和 密度 结构 ,而 尽管 上 面 的 布 居 
图 方法 可 以 给 出 密度 的 某 种 限制 ， 但 毕竟 LTE 近似 方法 并 不 能 直接 确定 
密度 。 


423 物理 条 件 的 非 局 部 热 动 平衡 (NLTE) 模型 诊断 


要 求解 由 (A.22) 和 (A.28) 组 成 的 辐射 转移 统计 平衡 方程 ， 必 须 同 
时 确定 辐射 场 和 能 级 布 居 。 然 而 从 A.22)(A.28) 可 以 看 出 二 者 是 相互 
关联 的 ， 一 方面 能 级 布 居 依赖 于 辐射 场 ， 另 一 方面 辐射 场 的 强度 也 依赖 于 
能 级 布 居 , 因此 , 完全 解决 这 一 问题 的 唯一 办 法 似乎 只 有 通过 完全 线性 化 


可 于 去 与 


并 求解 由 所 有 位 置 上 包括 所 有 能 级 布 居 的 方程 组 成 的 庞大 矩阵 方程 。 它 所 
需要 的 计算 机 CPU 时 间 和 内 存 空间 都 远 远 超 出 目前 的 计算 机 能 力 。 因 此 
需要 考虑 对 该 问题 进行 进一步 的 简化 和 近似 。 
为 了 便于 讨论 ,首先 考虑 一 个 两 能 级 系统 。 相应 的 统计 平衡 方程 可 以 
写成 如 下 形式 的 速率 方程， 
dn, 


"ur TBa + Ca) ens + Bp U C.) 


B n BU.) (An + BaT C.) 
其 中 辐射 场 积分 平均 强度 本 为 点 At n JKIA U, 7.3) REENER 
轮廓 如 (F, 的 积分 ， 而 以 (7, 胃 为 辐射 场 强度 LFA) X} An 立体 角 的 积分 ， 
即 


(4.41) 


U-l J[1. 6.509,67. ñd (442) 

我 们 首先 需要 估计 辐射 场 芯 以 计算 能 级 布 居 ， 万 是 所 有 非 局 部 热 动 平衡 
系统 中 的 一 个 关键 量 。 要 求解 上 面 的 统计 平衡 方程, 通常 要 进行 某 种 简化 
假设 。 迁移 几率 方法 、 微 观测 动 方法 、Monte-Carlo 方法 或 LTE 近似 。 
4.2.3.1 廷 锡 几率 方法 与 LVG 近似 

解决 问题 的 关键 在 于 如 何 将 辐射 转移 计算 和 能 级 布局 的 计算 拆 开 来 
进行 。 最 常用 的 方法 之 一 就 是 所 谓 的 透 锡 几 素 方法 ,其 基本 思想 是 引入 一 
个 被 称 为 迁移 几率 的 因子 p， 它 表示 云 中 某 处 新 产生 的 光子 可 以 逃逸 出 系 
统 的 几率 ， 以 便 将 辐射 转移 计算 和 能 级 布局 的 计算 分 离开 来 。 此 时 系统 中 
相应 的 吸收 几率 为 a= 1 - p。 该 方法 在 第 三 章 中 曾 应 用 于 脉 泽 的 分 析 。 

现在 我 们 来 对 所 要 研究 的 分 子 云 做 一 些 近似 : 首先 考虑 一 个 云 中 局 部 
区 域 产 生 较 窜 的 谱 线 ， 其 线 宽 来 自 气 体 的 局 部 热 运动 身 动 。 也 就 是 说 ， 
辐射 相互 作用 的 尺度 远 小 于 云 的 尺度 , 云 中 某 处 发 射 的 光子 只 与 其 邻近 的 
光子 发 生 相互 作用 。 其 次 考虑 云 中 存在 大 尺度 的 速度 梯度 (例如 云 的 整体 
志 缩 或 脱 胀 等 都 会 产生 这 样 的 速度 梯度 )， 且 该 速度 梯度 会 因 多 普 勒 效应 
而 导致 热 臻 宽 以 外 的 谱 线 加 寅 ， 即 多 普 勒 臻 宽 。 这 样 ， 谱 线 内 某 一 频率 的 
发 射 来 自视 线 方向 上 一 个 有 限 的 区 域 , 该 区 域 的 平均 径 向 速度 取决 于 该 发 
射频 率 。 假 设 局 部 速度 满足 高 斯 分 布 ， 即 g(v) =1/[Vro7 expo^/o7), WE 
域 的 大 小 为 

o 


i=l 
äv, /d| 


k (4.43) 
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其 中 v 为 所 研究 的 某 个 方向 的 速度 ，dv。/ dr 为 相应 的 速度 梯度 。 我 们 并 
不 知道 分 子 云 中 局 部 的 速度 梯度 。 不 过 , 通常 可 以 假设 观测 到 的 总 的 谱 线 
线 宽 (实际 上 包括 油 动 致 宽 、 热 致 宽 以 及 系统 运动 致 宽 ) 是 由 云 中 大 尺度 
速度 梯度 的 多 普 勒 效应 所 致 。 则 可 以 近似 地 认为 1=6vR/AV ， 其 中 dv X 
局 部 线 宽 ，Av 为 总 的 速度 范围 ，R 为 视线 方向 介质 的 总 深度 。 最 后 还 要 
假设 介质 中 的 速度 梯度 、 密 度 、 动 能 温度 以 及 激发 温度 等 都 是 均匀 的 。 这 
就 是 所 谓 的 大 速度 梯度 (LVG) 近似 。 在 这 种 近似 下 ， 全 局 问题 转化 为 局 
部 性 问题 , 辐射 转移 方程 也 就 可 以 分 成 多 个 独立 的 方程 而 容易 求解 了 。 该 
近似 是 由 Sobolev (1957) 在 处 理 膨胀 大 气 包 层 的 辐射 转移 方程 时 首次 引 
入 的 ， 并 由 Scoville 和 Solomon (1973) 以 及 Goldreich 和 Kwan (1974) 
发 展 应 用 到 毫米 波 分 子 谱 线 。 

如 果 考 虑 光子 俘获 效应 , 即 云 中 某 处 一 个 分 子 发 射 的 光子 会 被 其 附近 
的 另 一 个 光子 吸收 并 再 发 射 。 那么 介质 中 某 点 为 中 心 的 半径 为 1 的 体积 元 
中 的 发 射 系 数 、 吸 收 系数 以 及 局 部 源 函数 3 = e, /x, 可 以 近似 视 为 常数 ， 
而 局 部 的 平均 辐射 场 可 以 写成 也 = S(I- B) 。 速 率 方程 就 可 以 简化 为 如 下 
简单 的 形式 [其 中 用 到 Einstein 系数 之 间 的 关系 giB1z=g2Bx 和 
AueQhv Yc)B:1 ]: 


Pe -nGa -nC -pm am 


现在 我 们 就 可 以 独立 求解 能 级 布 居 和 辐射 场 了 。 当然 我 们 还 可 以 很 容 
易 地 加 入 辐射 温度 为 7 的 外 部 辐射 场 Uv ) 的 贡献 。 如 来 自 2.7K 微波 背 
景 辐射 、 尘埃 辐 射 以 及 HIL 区 的 射电 连续 谱 辐射 等 。 通常 我 们 假设 外 部 辐 
射 场 光子 闻 入 介质 中 某 一 点 的 平均 几率 等 于 介质 中 该 点 发 射 同样 频率 的 
光子 逃逸 出 介质 的 几率 6。 此 时 速率 方程 中 需要 加 入 如 下 项 

x J BA, Gs -m 83/8) 
BB,U, (v, Yn, ni) R exp, TKT) - um 

其 中 /为 稀释 因子 ,Ui=Wl,， 外 部 辐射 场 强度 /= (2hv 3/ cD[exp(hv a kT) 
-ap's BO). 

推广 到 多 能 级 系统 ， 则 可 以 给 出 如 下 更 一 般 形式 的 速率 方程 (Elitzur 
1992), 


A n n n] C, [n =n m, az] 


(445) 
A CA m om] [n nemo, n 





其 中 后 表示 频率 vi 的 光子 数 密度 ，Ni=[exp( jv， /kT,) - 1]'。 当 然 还 必须 
服从 总 粒子 数 守恒 ， 即 enn. HP 为 系统 粒子 的 总 数 密度 。 

剩 下 的 任务 就 是 估计 逃逸 几率 5。 逃逸 几率 方法 的 基础 就 是 假定 我 们 
能 够 找到 有 的 某 种 表达 式 ， 它 依赖 于 几何 形状 及 光 深 ， 而 与 辐射 场 无 关 。 
在 一 维 情形 下 ， 强 度 为 7 的 辐射 在 进入 一 个 光 深 为 r 的 介质 后 其 出 射 的 强 
度 为 ke*， 即 逃逸 几率 为 er。 由 于 产生 源 内 部 辐射 的 具体 位 置 未 知 ， 因 此 
介质 中 的 平均 逃逸 几率 可 以 通过 对 光 深 的 平均 进行 粗略 的 估计 ， 








(4.46) 


巧合 的 是 , XGEKHCESBEIESUED RU 8 的 计算 结果 。 其 详细 推导 
可 以 参见 Elitzur (1992， 第 44 页 ) 或 Lequeux (2005， 第 38 页 )。 而 对 
均匀 的 平面 平行 层 介质 而 言 ， 则 有 所 谓 Eddington 近似 ， 
l-e 


- 
i 

其 中 t=x(w)Av/(dvjdz) ， 即 光 深 与 速度 梯度 成 反比 ,x(vw) 为 吸收 系数 ，Av 

为 谱 线 线 宽 ，dy /dz 为 视线 方向 的 速度 梯度 。 而 对 汕 动 的 介质 ， 则 有 


1 
= 4.4 
P RCI vm 


或 对 一 个 均匀 球 而 言 有 COsterbrock, 1974) 


ps S taie 
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(4.47) 


B ise dye (4.49) 


DeJong^$ (1980) 还 证 明 ， 对 于 平面 平行 层 的 情形 ， 即 使 没有 速度 
梯度 ， 只 要 与 LVG 近似 一 样 假设 给 定 某 点 的 辐射 场 只 依赖 于 局 部 条 件 ， 
则 逃逸 几率 将 会 有 如 下 的 形式 ， 


B= fete-werpt -ptm)] 


le 





< 
234r es (4.50) 
3. 


mas 77 


由 此 可 见 ，p 与 + 有 关 ， 而 rt 又 与 速度 梯度 成 反比 关系 。 
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对 于 光学 厚 情形 下 碰撞 激 发 的 两 能 级 系统 而 言 ,其 谱 线 发 射 的 一 般 化 方 各 
为 





Fa" E ABON (4.52) 


dw], na Br) 

ifr ( Jte 
其 中 Not 为 分 子 〈 或 原子 ) 的 总 柱 密度 。 光 学 厚 并 热 化 (nowB1n<<1) 的 
发 射 的 谱 线 流量 随 Ap 正比 变化 ; 而 同样 是 光学 厚 的 亚 热 激发 Cump1m>l， 
B <1) 的 谱 线 流量 将 会 随 No 线性 增长 , 这 和 光学 薄 的 热 化 发 射 非常 类 似 。 
而 区 别 在 于 光子 俘获 增加 了 上 能 级 的 粒子 布 居 ， 从 而 提高 了 激发 温度 。 多 
能 级 系统 中 的 情况 要 复杂 的 多 ， 但 基本 的 思路 还 是 一 样 的 ， 

基于 上 述 的 假设 ， 我 们 就 可 以 按 下 述 方法 估计 谱 线 的 激发 和 辐射 场 。 
作为 初步 猜测 ， 首 先 估计 光学 薄 或 者 LTE 假设 下 的 相对 能 级 布 居 。 此 时 
虽然 考虑 了 背景 辐射 , 但 还 没有 内 部 的 辐射 场 。 从 该 能 级 布 居 便 可 算出 光 
深 ， 从 而 得 到 1。 然后 用 这 个 1 去 重新 计算 能 级 布 居 。 而 此 时 背景 辐射 和 
内 部 辐射 场 作 完全 相同 的 处 理 。 如 此 这 般 , 通过 反复 迭代 找到 一 致 的 能 级 
布 居 与 光 深 ， 并 依 此 解 计算 谱 线 强度 。 

作为 一 个 例子 ， 图 44 给 出 的 不 同 的 动能 温度 下 对 COCI0) 
CO(2 一 1) 谱 线 进行 LVG 模型 计算 的 结果 (Castets er al. 1990)。 通 常 LVG 
模型 计算 的 输入 参数 为 动能 温度 Ti、 所 分子 数 密度 n(H2) 和 单位 速度 梯度 
相对 丰 度 六/ (dv /dr)， 而 计算 结果 包括 光 深 、 谱 线 强度 等 。 
4232 微观 测 动 方法 

前 面 我 们 已 经 提 到 分 子 云 的 高 度 结构 化 特征 可 能 是 云 中 气体 的 油 动 
造成 的 ,并且 湛 动 对 分 子 云 有 支撑 作用 ， 而 分 子 云 的 塌 缩 很 有 可 能 是 测 动 
耗 散 所 致 。 这 种 测 动 会 直接 影响 到 分 子 谱 线 的 线 宽 、 轮 席 等 观测 特征 。 分 
子 谱 线 的 非 热 臻 宽 主要 即 来 自 气体 中 的 测 动 。 气 体 中 的 湛 动 分 为 微观 测 动 
和 宏观 漠 动 ， 前 者 的 江 动 元 特征 尺度 1 远 小 于 光子 的 平均 自由 程 L， 后 者 
则 正好 相反 。Léung 和 Liszt (1976) 以 及 Liszt 和 Leung (1977) 分 别 对 
观测 的 CO 和 CS 转动 谱 进行 了 球 对 称 微观 汕 动 模型 拟 合 ， 成 为 用 微观 滑 
动 模型 研究 非 热 动 平衡 情形 下 分 子 谱 线形 成 的 标准 方法 。 
9 








图 44 CO( 一 0) 和 (2 一 D) 大 速度 梯度 (LVG) 模型 计算 结果 。 横 坐标 表示 相对 丰 度 
X(CO)-n(CO) / n (H3 H3& EB dv /dr (单位 ，km s! pe) 之 比 ， 纵 坐标 表示 氧 分 子 
数 密度 (Hs) 单位 ，cm”)。 动能 温度 分 别 设 定位 Ti=10K (a) 和 Ti=20K (b)。 实 线 
表示 CO(1 一 0) 的 亮 温 度 , 虚线 则 表示 CO(2 一 1) 与 CO(1 一 0) 充 温度 比 . 图 中 从 下 往 上 、 
从 左 往 右 都 是 谱 线 的 光 深 增加 的 方向 〔 取 自 Castets er al. 1990) 
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不 同 于 LVG 近似 ， 微 观 湛 动 模型 假设 分 子 云 中 没有 大 尺度 的 运动 ， 
分 子 谱 线 的 线 宽 是 由 热 运 动 和 小 尺度 的 随机 运动 ， 即 微观 湛 动 共同 造成 
的 。 微 观 滑动 速度 场 通常 为 均匀 的 、 各 向 同性 的 ， 并 满足 高 斯 分 布 。 该 方 
法 采用 的 是 数值 求解 的 准 扩散 方法 。 其 基本 思路 是 通过 引进 两 个 辅助 函 
数 : 描述 辐射 场 非 均匀 性 的 各 向 异性 因子 f (r) 和 与 几何 特征 有 关 的 位 形 
函数 6(r) ， 把 辐射 转移 问题 作为 一 个 两 点 边界 值 问题 来 解 。 首 先 假设 辐 
射 场 为 各 向 同性 的 (扩散 近似 )， 即 让 £r) —1/3. Co) 二 1， 然 后 求解 
辐射 转移 矩阵 方程 和 统计 平衡 方程 得 到 吸收 系数 x, 与 发 射 系数 e, 。 再 通 
过 线性 的 射线 跟踪 方程 从 x, Rl e, 解 出 辐射 场 的 角 分 布 ， 以 修正 上 (rm) 和 
名 (并 进入 下 一 步 选 代 。 如 此 反复 迭代 ， 直 至 达到 所 要 求 的 迭代 精度 。 
具体 的 求解 过 程 本 书 中 不 再 详 述 ， 有 兴趣 的 读者 可 以 参阅 Leung 和 Liszt 
的 相关 文献 。 

计算 的 结果 要 和 观测 相 吻合 ， 除了 比较 谱 线 强 度 , 我 们 还 可 以 比较 谱 
线 轮廓 。 模型 计算 是 对 某 一 个 特定 的 频率 进行 的 ， 逐 步 改变 频率 重复 计算 
就 可 以 得 到 理论 预期 的 谱 线 轮廓 。 

上 述 关于 分 子 云 的 LVG 近似 和 微观 涡 动 近似 的 关键 区 别 在 于 局 域 性 
和 非 局 域 性 的 区 别 。 显而易见 这 两 种 近似 都 是 比较 理想 化 的 极限 情形 。 实 
际 的 分 子 云 中 同时 存在 系统 运动 和 滑动 〈 包 括 宏观 潮 动 和 微观 滑动 )， 因 
此 应 该 采用 更 加 复杂 的 模型 ， 同 时 考虑 分 子 云 中 气体 的 各 种 运动 。 不 过 二 
者 都 能 从 某 种 程度 上 对 观测 到 的 谱 线 轮廓 和 强度 等 给 出 比较 一 致 的 解释 。 
如 就 CO 转动 谱 线 而 言 ， 标 准 的 LVG 模型 《例如 ，Scoville & Solomon, 
1974) 和 微观 湾 动 模型 例如 ，White 1977) 给 出 的 谱 线 强度 相差 不 到 3 
倍 ， 低 于 由 云 的 几何 形状 不 同 所 带 来 的 计算 结果 的 差别 。LVG 模型 尤其 
因 形式 简洁 而 被 广泛 采用 。 在 许多 LVG 近似 并 不 满足 的 情形 下 该 模型 仍 
然 可 以 作为 分 析 分 子 谱 线 激发 的 有 用 工具 (Ossenkopf，1997)。 不 过 与 一 
个 自 恰 的 一 维 辐射 转移 计算 结果 所 进行 的 系统 的 比较 研究 表明 ，LVG 模 
型 除了 能 得 到 较为 可 信 的 柱 密度 外 , 对 密度 尤其 是 温度 的 计算 结果 都 离 实 
际 情况 相去 甚 远 〈Ossenkopf，2001)。 另 外 当 用 LVG 模型 去 分 析 同 一 个 
观测 对 象 的 不 同 转动 跃迁 的 观测 时 ,， 得 出 的 物理 特性 也 大 不 相同 ,并 在 很 
大 程度 上 依赖 于 不 同 的 跃迁 《Goldsmith，1988)。 当 然 我 们 可 以 通过 对 多 
种 分 子 谱 线 进行 LVG 模型 的 综合 分 析 ， 从 而 对 所 求 的 物理 量 给 出 较 好 地 
限定 。 另 外 ,微观 湾 动 模型 (Leung & Liszt, 1976) 则 总 是 产生 光学 厚 "co. 
转动 谱 的 自 吸收 特征 , 然而 这 种 模型 所 预言 的 自 吸收 谱 特 征 在 较 冷 的 暗 云 
94 


中 却 很 少 被 观测 到 。 值 得 注意 的 是 ，LVG 近似 和 微观 湾 动 模型 都 简单 地 
假设 云 中 的 气体 分 布 比较 平滑 , 因此 适用 于 物理 条 件 变化 不 大 的 情形 。 然 
而 正如 上 一 节 中 介绍 的 ,分 子 云 通常 是 不 均匀 的 、 高 度 团 块 化 的 , 而 且 形 
状 也 不 规则 ， 因 此 相应 的 情形 就 会 更 加 复杂 。LVG 近似 和 微观 测 动 模型 
也 许 并 不 适用 于 描述 这 种 团 块 化 分 子 云 中 的 谱 线形 成 。 这 种 情况 下 ,下 面 
将 要 介绍 的 Monte-Carlo 方法 可 能 是 一 种 最 为 简单 可 行 的 方法 之 一 。 
4233 ARRIE 
在 了 解 Monte-Carlo 方法 之 前 ， 我 们 先 来 简单 介绍 一 下 人 人选 代 (LD 
方法 , 因为 它 实际 上 是 贯穿 在 各 种 方法 中 的 一 个 最 基本 的 方法 ， 可 以 说 是 
求解 辐射 转移 问题 的 核心 。 它 通过 对 能 级 布局 与 谱 线 强度 不 断 迭 代 直 到 整 
个 系统 收敛 。“A ER” 因 其 迭代 的 过 程 可 以 在 数学 上 写成 一 个 包括 “人 
算 符 ” 的 公式 而 得 名 。 该 人 算 符 表示 从 源 函数 计算 而 线 加 权 平均 强度 U， 
的 整个 过 程 。 它 包括 介质 中 沿 着 各 个 可 能 的 方向 的 积分 3) 以 及 对 立体 
角 和 频率 的 积分 以 获得 U, 。A 算 符 的 定义 如 下 ， 
U, =NS„(U,)] (4.53) 
可 见 A 算 符 是 一 个 全 局 算 符 ， 是 一 个 将 各 点 之 间 以 及 各 能 级 之 间 联 立 起 
来 的 矩阵 算 符 。 在 一 个 网 格 化 的 模型 中 ， 我 们 可 以 把 A 算 符 看 成 是 一 个 
描述 某 一 个 单元 格 中 的 辐射 场 与 所 有 其 他 单元 格 中 的 激发 之 间 依 赖 关系 
的 矩阵 , 其 中 的 矩阵 元 表示 网 格 对 之 间 的 辐射 耦合 。 要 得 到 辐射 转移 的 数 
值 解 , 必须 同时 在 空间 和 频率 上 都 要 离散 化 , 并 假定 一 个 初始 的 能 级 布 居 。 
从 这 个 初始 的 能 级 布 居 出 发, 我 们 就 可 以 通过 求解 辐射 转移 方程 为 mU 
构建 入 算 符 , IRI UU 代入 统计 平衡 方程 后 可 以 求 出 新 的 能 级 布 居 。 
U, = AISS,)] (4.54) 
如 此 反复 该 选 代 过 程 直到 两 次 成 功 的 选 代步 邓 得 到 的 能 级 布 居 以 及 强度 
的 相对 变化 达到 预期 的 收敛 判 据 。 由 于 该 方法 的 简洁 直观 ， 即使 有 时 求解 
非 局 部 热 动 平衡 激发 和 辐射 转移 过 程 中 实际 上 并 不 构建 任何 A 算 符 ， 通 
常 还 是 习惯 把 所 用 到 的 选 代 方法 通常 都 被 称 为 A 迁 代 。 不 过 在 el 时 ， 
单元 网 格 的 自 耦 合成 为 影响 A 迁 代 收敛 速度 的 瓶颈 ， 得 到 收敛 的 解 所 需 
要 的 计算 时 间 与 鼠 成 正比 ,， 因此 在 高 光 深 区 域 的 迭代 过 程 会 非常 耗 时 。 
4234 Monte-Carlo 方法 
Monte-Carlo 模拟 是 求解 辐射 转移 方程 的 一 个 更 加 灵活 的 方法 。 我 们 
在 用 该 方法 求解 U, 时 ， 与 求解 一 个 函数 的 定 积分 时 所 采用 Monte-Carlo 
方法 类 似 〈 参 见 Press et al.1992 及 相关 引文 )，(4.42) 式 中 的 积分 可 以 通 
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过 一 系列 随机 方向 的 求 和 近似 解 出 。 该 方法 由 Bemes (1979) 首次 引入 以 
计算 非 局 部 热 动 平衡 下 一 个 密度 均匀 的 球 对 称 云 中 的 CO 分 子 谱 线 激发 。 
后 来 该 方法 又 被 成 功用 来 计算 模拟 分 子 云 中 的 CS 发 射 谱 线 (例如 Choi er 
Ql,1995)， 不 过 大 多 停留 于 球 对 称 模型 ， 也 就 是 说 基本 上 还 是 一 维 的 。 然 
而 我 们 知道 实际 的 分 子 云 的 结构 很 复杂 , 而 且 对 分 子 云 非 均 匀 性 及 其 成 因 
的 研究 也 越 来 越 受到 重视 。 随 后 的 研究 又 用 Monte-Carlo 方法 研究 了 这 种 
非 均匀 性 对 分 子 云 温度 结构 和 化 学 特性 的 影响 (例如 Spaans,1996)。 为 了 
研究 小 尺度 密度 扰动 对 分 子 谱 线 发 射 的 影响 , 该 方法 又 被 进一步 推广 到 二 
维和 三 维 的 情形 (例如 Park & Hong,1998 及 其 中 引文 )。 辐 射 转 移 方程 的 
Monte-Carlo 方法 模拟 机 算是 一 种 基于 借助 随机 数 模拟 基本 物理 过 程 的 方 
法 。 与 其 他 模型 方法 相 比 ， 该 方法 中 程序 的 形式 相对 简单 和 直观 ， 只 涉及 
一 些 最 基本 的 公式 。 而 且 Monte-Carlo 模拟 六 法 不 需要 微观 滑动 模型 和 
LVG 模型 中 的 简化 假设 ， 模 型 中 云 的 速度 场 和 密度 分 布 可 以 是 任意 的 。 

因此 可 以 简单 地 用 与 球 对 称 情形 下 所 用 的 类 似 的 程序 去 计算 模拟 更 复杂 
的 团 块 化 的 云 。 该 方法 由 于 可 以 采用 不 规则 网 格 , 因此 尤其 适合 于 多 维 问 
题 。 而 这 种 方法 的 唯一 缺点 则 在 于 为 了 降低 计算 过 程 中 内 在 的 随机 误差 
《近似 与 所 采用 的 光子 数 的 均 方 根 成 正比 ), 需要 大 量 的 CPU 计算 时 间 和 
内 存 空间 。 这 个 问题 在 多 维 的 情况 下 显得 尤为 突出 。 这 也 就 是 为 什么 该 方 
法 尽管 灵活 , 但 在 早期 并 没有 得 到 很 好 应 用 的 主要 原因 之 一 。 不 过 随 着 计 
算 机 技术 的 突 飞 狐 进 . 加 之 下 面 将 要 提 到 的 一 些 节省 计算 时 间 的 方法 的 采 
用 ， 现 在 用 Monte-Carlo 方法 研究 更 复杂 的 、 但 更 接近 实际 情况 的 模型 已 
经 成 为 可 能 。 有 理由 相信 该 方法 将 会 在 以 后 的 研究 中 变 得 越 来 越 重要 。 不 
过 需要 注意 的 是 ， 为 了 得 到 正确 的 以 ， 必 须 确保 对 空间 和 频率 上 的 所 有 
区 域 都 进行 了 较 完备 的 采样 。A 算 符 仍旧 是 辐射 转移 问题 的 核心 。 它 将 源 
函数 S 映射 为 辐射 场 局 部 平均 强度 U, 。 这 在 Monte-Carlo 模拟 中 是 通过 
对 模型 光子 的 模拟 实现 的 ， 而 并 没有 明确 地 采用 该 算 符 。A 迭代 方法 和 
Monte-Carlo 方法 的 真正 区 别 在 于 对 辐射 场 的 不 同 取样 。 前 者 辐射 转移 的 
求解 通常 是 沿 着 那些 入 射 辐射 已 知 的 特定 方向 进行 的 , 而 后 者 的 辐射 场 取 
样 则 是 随机 的 。 
423.5. 近似 /加 速 人 A 选 代 CALI) 与 加 速 Monte-Carlo 方法 

无 论 是 A 选 代 方法 还 是 Monte-Carlo 方法 , 它们 共同 的 缺陷 是 当 光 深 较 

大 时 ， 要 得 到 收敛 的 解 所 要 耗费 的 计算 时 间 太 长 ， 因 此 需要 进一步 的 近似 。 
近似 /加 速 A 迭代 Rybiki & Hummer, 1991) 方法 是 将 A 算 符 分 成 两 部 分 
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wt 分 于 云 与 本 A 


A =A -A+A (4.55) 


其 中 Ay 为 能 级 i 和 j 之 间 的 A 算 符 ， 而 A'5 作 为 完全 A 算 符 的 一 部 分 ， 可 
以 选用 对 角 逢 阵 , 以 表示 一 个 单元 网 格 中 产生 的 局 部 辐射 场 的 贡献 ; 或 有 时 
也 选用 三 角 对 角 和 矩阵 以 包括 其 相 邻 单元 网 格 中 产生 的 局 部 辐射 场 贡 献 。 由 于 
这 个 近似 算 符 A 易于 求 逆 ， 而 且 其 中 的 矩阵 元 相对 容易 计算 ， 因 此 可 以 
用 来 对 矩阵 求 逆 ， 然 后 用 迁 代 法 求解 剩 下 的 非 局 部 部 分 。 这 种 加 速 A 3E 
代 方 法 通过 直接 反 转 A 移 去 局 部 自 耦 合 部 分 , 非常 有 效 地 加 快 了 收敛 的 
速度 。 

类 似 上 面 提 到 的 加 速 A 迭代 方法 ， 可 以 采用 加 速 Monte Carlo CAMC) 
方法 。 该 方法 的 关键 还 是 在 于 将 平均 强度 分 成 外 部 场 和 局 部 贡献 两 部 分 ， 即 


T= (&- APIS) NES 1 
= 40" 

E 1 t 

à +NZS.0-< l 


其 中 SAUEERRRKAR, NETRAA, 1, HARKER 
入 射 辐射 强度 〈 包 括 微波 背景 辐射 )。 这 种 分 离 非常 重要 ， 因 为 在 标准 的 
Monte-Carlo 方法 中 正 是 那些 光学 厚 的 网 格 单元 中 的 光子 俘获 耗费 了 绝 大 
部 分 的 计算 时 间 ， 其 中 由 于 吸收 和 随机 方向 的 发 射 ， 网 格 单元 中 光子 的 行 
走路 线 是 随机 的 ， 每 次 迁 代 走 一 步 。 由 于 光 深 较 大 时 局 部 辐射 场 A*[S,] 
接近 局 部 源 函数 ， 因 此 (4.56) 式 比 起 4.54) 式 来 收敛 的 速度 要 快 得 多 。 

具体 的 分 离 方法 可 以 不 同 ， 在 此 不 再 详 述 ， 有 兴趣 的 读者 可 以 参考 
van Zadelhoff 等 (2002) 对 各 种 方法 进行 的 具体 比较 。 当 然 更 符合 实际 情 
形 的 模型 还 要 考虑 化 学 演化 。 

我 们 已 经 看 到 由 于 能 级 布 居 与 辐射 的 耦合 ， 需 要 较为 复杂 的 模型 计 
算 。 不 过 在 两 种 情况 下 ， 就 不 再 需要 这 种 复杂 的 横 型 计算 了 。 一 是 当 谱 线 
中 的 辐射 场 对 能 级 布 居 不 重要 ， 整 个 系统 所 有 跃迁 谱 线 均 为 光学 水 ， 即 
B= 1， 此 时 方程 变 成 线性 的 ; 二 是 当 密 度 大 到 系统 中 以 碰撞 占 主导 ， 能 级 
布 居 满 足 Boltzmann 分 布 , 即 LTE. 从 这 两 个 极端 情形 中 的 任意 一 个 出 发， 
作为 初始 解 并 通过 不 断 的 先 代 ， 最 终 可 以 得 到 期 望 的 数值 解 。 

不 管 采用 哪 种 模型 求解 辐射 转移 统计 平衡 方程 , 我 们 都 需要 知道 精确 
的 分 子 数据 ， 包 括 能 级 、 统 计 权 重 、 跃 迁 频率 以 及 自发 跃迁 发 射 系数 AL 
和 碰撞 速率 系数 Xi。 这 些 分 子 数据 通常 可 以 在 如 下 的 几 个 相关 网 站 找到 ; 
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JPL" 分 子 谱 线 数据 库 〔Pickett et al.1998)、HITRAN” 数 据 库 (Rothman er 
4/2003, 2005) 和 德国 科隆 大 学 CDMS? 分 子 谱 线 数据 库 (Müller er al. 
2001, 2005) 等 。 然 而 值得 注意 的 是 ， 即 便 是 关于 分 子 的 偶 极 和 矩 这 样 一 个 
基本 参数 ， 天文 文 献 中 采用 的 值 有 时 也 很 不 一 致 。 例 如 我 们 下 面 要 讲 到 的 
HCO" 分 子 : 被 广泛 采用 的 JPL 中 给 出 的 偶 极 矩 为 y=3.30D， 而 更 细致 的 
计算 得 到 y=3.934+0.01D CSchóier et al.2005)。 两 种 不 同 的 取 值 会 导致 模型 
计算 的 柱 密度 或 相对 丰 度 相差 约 两 倍 。 在 辐射 转移 分 析 的 分 子 数 据 输入 参 
数 中 ,最 大 的 误差 来 自 碰 擅 速率 系数 Xu。 一 方面 ， 目 前 我 们 所 采用 的 碰 挤 
速率 系数 Wu 基本 上 都 是 理论 计算 的 结果 ， 而 计算 过 程 中 所 采用 的 不 同方 
法 会 带 来 一 定 的 误差 LN Schöier er al.2005 及 相关 引文 )， 另 一 方面 ， 
一 些 分 子 或 只 有 与 He 的 碰撞 速率 系数 y。 ， 而 缺乏 与 其 主体 碰撞 粒子 H 
的 相应 参数 ; 或 缺乏 高 能 级 的 相关 计算 ; 更 有 一 些 分 子 至 今 还 没有 理论 计 
算 的 碰撞 速率 系数 。 荷 兰 莱 顿 大 学 LAMDA” 原子 分 子 数据 库 CSchóier er 
12005) 总 结 了 到 目前 为 止 有 较 可 靠 碰撞 速率 系数 的 23 个 分 子 的 所 有 辐 
射 转移 模型 计算 中 需要 的 参数 。 


424 化 学 条 件 的 诊断 ， 谱 线 巡 测 


微波 谱 线 不 仅 可 以 用 来 作为 星际 介质 物理 条 件 的 诊断 工具 , 还 可 以 用 
以 研究 星际 介质 中 的 化 学 性 质 。 大 量 谱 线 观测 显示 在 不 同 的 天 文 环境 下 ， 
星际 物质 中 的 化 学 组 成 也 很 不 相同 .利用 微波 谱 线 对 星际 介质 的 化 学 性 质 
进行 诊断 属于 天 体 化 学 〔astrochemistry ) 的 研究 范畴 。 要 细致 地 分 析 不 同 
条 件 下 星际 原子 、 分 子 和 离子 的 形成 与 破坏 、 合 成 与 分 解 等 ， 并 进而 研究 
分 子 云 的 化 学 演化 等 涉及 许多 有 关 星 际 介质 中 化 学 过 程 的 知识 以 及 具体 
的 化 学 模型 ， 这 些 都 超出 了 本 书写 作 范畴 ， 因 此 不 作 深入 介绍 。 有 兴趣 地 
读者 可 以 查阅 相关 的 综述 文章 (van Dishoeck & Blake,1998 及 Ehrenfreund 
& Chamley，2000)。 下 面 我 们 简单 介绍 如 何 从 天 文 谱 线 巡 测 观测 的 资料 
中 得 到 有 用 的 物理 化 学 信息 。 

前 面 已 经 提 到 多 分 子 多 谱 线 观测 在 确定 星际 介质 物理 条 件 过 程 中 的 
重要 性 。 这 对 于 确定 化 学 组 成 同样 重要 。 观 测 的 谱 线 越 多 ， 对 物理 和 化 学 
条 件 的 约束 也 就 越 精确 。 因此 对 某 一 天 体 的 谱 线 巡 测 就 显得 格外 重要 。 同 
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时 , 同一 望远镜 上 某 一 频段 的 谱 线 巡 测 因为 有 相近 的 空间 分 辩 率 而 给 资料 
分 析 带 来 很 大 的 方便 ， 结 果 也 更 可 靠 。 谱 线 巡 测 的 意义 在 于 ; GD 它 是 对 观 
测 区 域 主要 的 原子 和 分 子 的 无 偏 普查 ， 可 以 研究 不 同 环境 下 的 化 学 组 成 ， 
加 同一 分 子 的 不 同 跃迁 的 强度 比 可 以 用 来 确定 望远镜 波束 中 不 同 物理 成 
分 的 温度 、 密 度 等 参数 ( 见 4.2.1 节 ); 回 分 子 丰 度 的 不 同 可 以 用 来 诊断 不 
同 的 演化 状态 ; @ 通 过 比较 不 同 激发 状态 和 不 同化 学 性 质 分 子 的 高 速度 分 
辩 率 谱 线 轮 麻 ， 可 以 研究 不 同 的 动力 学 过 程 如 激 波 、 滑 动 和 下 落 等 。 OT 
以 估计 气体 的 总 冷却 率 ， 尤 其 是 CO 和 HO 的 贡献 ，@ 估 计 谱 线 发 射 对 
宽带 连续 谱 发 射 的 贡献 ， 以 更 好 地 确定 尘埃 参数 ; 加 有 机 会 发 现 新 的 星际 
分 子 。 
大 质量 恒星 形成 区 如 Orion-KL 和 Sgr B2 是 进行 谱 线 巡 测 的 首选 天 
体 , 因为 它们 中 的 谱 线 较 强 。 大 多 数 星际 分 子 的 发 现 都 是 通过 对 它们 的 谱 
线 搜寻 实现 的 。 其 中 最 有 影响 力 的 可 能 要 算 Sutton 等 (1985) 和 Blake 
4$ (1986; 1987) 利用 OVRO-10.4 米 望 远 镜 对 Orion-KL 所 作 的 Imm 巡 
测 。 不 仅仅 是 因为 这 些 观测 的 数据 质量 高 ， 更 重要 的 是 他 们 对 数据 进行 了 
深入 细致 的 物理 和 化 学 分 析 。 根 据 谱 线 轮廓 和 分 子 的 激发 ， 他 们 在 3071 
波 东 中 确认 出 四 个 物理 成 分 ， 较 为 宁静 的 分 子 “将 ” Cridge)、“ 高 原 ” 
(plateau) 外 流 气体 、IRe2 附近 的 “ 热 核 ”(hot core) 以 及 另 一 个 热 的 笛 
密 气 体 团 块 即 所 谓 “ 致 密 湖 ”(compact ridge). 具体 的 位 置 及 分 布 可 以 参 
考 Genzel 和 Stutzki (1989) 关于 Orion 分 子 云 的 综述 。 其 中 的 温度 变化 
范围 较 大 ， 从 宁静 气体 的 约 SOK 到 热 核 和 外 流 气体 中 的 约 1000K. 不 同 
部 分 的 化 学 组 成 有 明显 的 区 别 : "P "AE" 中 只 有 简单 分 子 ; 外 流 气体 
中 SO 和 SO 等 含 S 和 Si 的 分 子 较为 丰富 ; 热 核 则 以 如 CH3OCH3 和 CHyCN 
等 侈 和 的 复杂 有 机 分 子 为 特征 .这 一 区 域 所 表现 出 的 错综复杂 的 分 子 谱 线 
可 以 解释 为 年 轻 恒星 通过 激 波 、UV 光子 以 及 被 动 的 辐射 加 热 与 周围 介质 
相互 作用 的 结果 (Blake er al.1987)。 Orion-KL 中 的 这 一 谱 线 巡 测 促进 了 
适合 热 核 的 新 的 化 学 模型 的 提出 。 在 新 的 模型 中 各 种 冰 混 合 物 在 受到 年 
轻 星 加 热 后 从 尘 粒 中 升华 . 随 之 形成 一 个 快速 的 高 温 气 相 化 学 过 程 ， 直到 被 
离子 一 分 子 化 学 过 程 所 取代 例如 Chamley, 1997). 新 模型 最 大 的 不 同 是 
考虑 了 各 种 冰 的 组 成 。Blake 等 (1987) 认为 驱动 热 核 化 学 的 主要 是 HO 的 
JROR, Ti Millar ^5 (1991) 和 Chamley ^$ (1992) 则 证 明 CH,OH 能 够 更 有 
效 地 产生 复杂 有 机 分 子 。 现 在 普遍 认为 至 少 在 某 些 大 质量 恒星 形成 区 中 ， 
CHOH 是 星际 冰 中 的 主要 组 成 成 分 ， 其 丰 度 高 达 HO 冰 的 30%， 或 Hifi 
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10* (Danois et al. 1999). 

近 些 年 随 着 毫米 波 、 亚 毫米 波 观测 技术 的 不 断 提高 促进 了 新 的 更 高 灵 
敏 度 的 恒星 形成 区 谱 线 巡 测 。 亚 毫米 波段 的 谱 线 巡 测 观测 到 更 多 高 能 级 转 
动 跃迁 ， 所 示 踪 的 是 与 恒星 形成 成 协 的 温度 和 密度 都 较 高 的 气体 ， 而 不 再 
是 延展 的 分 子 云气 体 。 谱 线 巡 测 也 不 再 只 局 限于 Orion-KL 和 Sgr B2， 而 
是 拓展 到 了 各 种 不 同 质量 的 天 体 。 表 4.2 列 出 了 一 些 主要 的 谱 线 巡 测 。 另 
外 , 谱 线 巡 测 也 不 再 只 局 限于 某 个 区 域 的 个 别 位 置 ， 对 整个 区 域 高 空间 分 
辨认 的 谱 线 巡 测 成 像 也 已 成 为 可 能 。 如 Blake 等 1996) 利用 OVRO F 
涉 阵 对 Orion-KL 的 1.3mm 波段 分 子 谱 线 成 像 巡 测 发 现 不 同类 型 分 子 谱 线 
分 布 的 明显 差异 。Beuther ^$ (2005b) 利用 SMA 对 Orion-KL 区 的 
337.2~339.2GHz 和 347 2-349 2GHz 的 所 有 谱 线 进行 了 分 辩 率 为 1“ 的 成 像 
3UM CIE 4.5)。 发现 13 个 分 子 品种 ，6 个 同位 素 取代 分 子 ，5 个 振动 激发 
态 的 共 145 条 分 子 谱 线 。 观 测 发 现 不 同 分 子 谱 线 的 分 布 各 不 相同 ， 整 个 
区 域 存在 明显 的 化 学 梯度 。 热 核 区 大 多 数 含 N- 的 分 于 谱 线 较 强 ， 而 “至 
密 将 ”中 则 以 含 0- 的 分 子 的 说 线 较 强 。 谱 线 的 成 像 可 以 作为 分 子 谱 线 证 
认 的 另 一 个 工具 。 高 空间 分 辩 率 可 以 从 热 核 区 中 分 辨 出 源 “1” 和 “n”。 
SiO 是 源 “I” 中 唯一 较 强 的 谱 线 ， 它 描绘 出 一 个 准 值 的 低速 外 流 图 像 。 
而 在 源 “n” 中 SiO 较 弱 ， 且 没有 外 流 活动 的 迹象 。CHOH 分 子 的 跃迁 
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最 丰富 ， 在 这 两 个 频率 间隔 共 探测 到 46 条 线 。 从 这 一 “ 谱 线 森 林 ” 估 计 
的 该 区 域 的 温度 在 50 一 350K 之 间 。 以 热 核 中 的 温度 最 高 。 另外 在 亚 毫米 
POENI “SMAI” 中 观测 到 的 振动 激发 态 谱 线 发 射 支持 它 可 能 是 一 个 
原 恒星 的 解释 。 这 一 观测 结果 充分 显示 了 高 空间 分 辩 率 谱 线 巡 测 成 像 的 
巨大 潜力 。 同 时 谱 线 巡 测 研究 也 开始 向 越 来 越 高 的 频率 发 展 。 图 4.6 Ca) 
展示 的 就 是 最 近 在 Orion-KL 中 的 三 个 亚 毫米 波谱 线 巡 测 的 结果 。 

这 些 谱 线 巡 测 中 高 质量 的 数据 除了 证 明 提 高 观测 技术 的 重要 性 以 
外 , 还 蕴涵 着 大 量 的 物理 、 化 学 信息 及 科学 意义 : 首先 ， 某 些 天 体 中 〈 如 
热 核 ) 在 350~650GHz 频段 的 分 子 谱 线 发 射 对 宽带 连续 谱 的 贡献 甚至 超 
过 50% (Groesbeck 1995)， 因 此 ， 我 们 在 这 些 天 体 的 连续 谱 观 测 中 必须 
考虑 来 自 谱 线 发 射 的 “污染 "， 而 另 一 些 天 体 ， 包 括 谱 线 最 丰富 的 低 质量 
年 轻 天 体 IRAS 16293-2422， 谱 线 发 射 的 贡献 却 低 于 10%。 其 次 ， 在 
10”~20" 的 分 辩 素 下 ， 尽 管 仍然 无 法 分 辩 源 的 物理 结构 ， 但 往往 可 以 从 谱 
线 轮廓 及 分 子 激发 等 出 发 区 分 出 不 同 的 物理 组 成 成 分 。 ，Orion-KL 
中 发 现 的 不 同 成 分 化 学 特性 的 巨大 差异 并 不 是 独一无二 的 : 许多 其 他 的 
区 域 中 也 发 现 化 学 特性 随 所 处 源 中 不 同 的 位 置 而 不 同 。 比 如 从 Sgr B2 中 
两 个 稠密 核 的 位 置 N 和 M 以 及 一 个 环境 云 位 置 NW 的 谱 线 巡 测 可 以 看 出 
三 者 的 明显 不 同 [图 4.6 (b), Nummelin er al., 1998; 2000]， 其 中 在 N 
核 中 观测 到 40 种 分 子 的 1730 条 谱 线 , 在 M 核 中 观测 到 37 种 分 子 的 660 
条 谱 线 , 而 在 没有 什么 恒星 形成 迹象 的 NW 环境 云 中 只 观测 到 26 种 分 子 
的 110 条 谱 线 。N 核 的 特征 更 像 Orion 中 的 “ 热 核 "， 而 M 核 则 似乎 介 于 
"GAB" Ej SCRPEE" 27 [8]. W3 区 域 的 IRS4、 IKS5 和 HzO 脉 泽 (Helmich 
& van Dishoeck, 1997) 等 位 置 也 表现 出 非常 不 同 的 化 学 组 成 。 第 四 ， 大 
多 数 诊断 信息 来 自 比 较 弱 的 谱 线 : 这 意味 着 只 有 那些 有 足够 的 灵敏 度 的 、 
可 以 探测 到 典型 丰 度 为 10 的 分 子 吕 种 的 谱 线 巡 测 才 是 真正 有 价值 的 。 
最 后 ， 谱 线 巡 测 还 大 大 促进 了 实验 室 波谱 学 和 谐 线 表 的 发 展 ( 如 Lovas er 
1.1992, Pickett et 2.1998, Oesterling er al.1999) 以 及 一 些 配套 分 析 软 件 
的 开发 《如 Schilke et al2001)。 这 些 谱 线 巡 测 的 资料 结合 不 断 发 展 的 辐 
射 转移 模型 计算 的 分 析 使 我 们 对 恒星 形成 区 的 物理 和 化 学 演化 有 了 越 来 
越 全 面 的 了 解 。 表 4.1 列 出 了 大 质量 恒星 形成 区 的 化 学 特征 及 典型 诊断 工 
A. 
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(b) 
图 46 Orion-KL 与 Sgr B2 中 的 谱 线 这 测 。(a) 从 上 至 下 分 别 为 CSO-10 米 对 Orion-KL 
的 794 一 840GHz (Comito eral2005)、600-720GHz (Schilke er a2001) 和 325-360GHz 
(Schilke eraL1997) EGER. (b) 利用 SEST-15 米 对 SerB2.N、M 和 NW 等 三 个 位 置 
的 218 一 267 GHz AGE AR (Nummelin et al., 1998; 2000. 图 取 自 van Dishoeck, 2001) 
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表 4.1 大 质量 恒星 形成 区 的 化 学 特征 CRÉ van Dishoeck 2001) 














R 分 化 学 特征 (3E) 毫米 波 诊断 探 针 例 子 
MEZ 低温 离子 ， 长 碳 链 分 子 Sgr BANW) 
(HCN, =) 
冷 的 包 层 低温 、 严 重 简单 分 子 (CS. HCO) N7538IRS9, W33A 
亏损 
内 部 温 热 包 层 ” 燕 发 高 温 高 激发 温度 分 子 (CHyOH) GL 2591，GL 2136 
Ld “ 热 核 "化 复杂 的 有 机 分 子 Oron f H 0343, 
学 (CH,OCH, CH,CN, Ó& Sgr B2(N), W3(OH) 
动 激发 分 子 谱 线 ) 
外 向 流 : Wok, AN Asi 和 S 的 分 (SiO, W3IRSS. Sgr B2(M) 
直接 作用 S0) 


PDR, SUE 光 致 离 解 、 离子 , 基 (CN/HCN, CO) S140, W3 IRS4 
HIK 光 致电 离 





表 42 Orion-KL 等 部 分 恒星 形成 区 训 米 波 、 亚 毫米 波谱 线 巡 测 








天 体 频率 范围 《GHz) LI] 参考 文献 
Orion-KL 34-50 GHz NRO-45 米 Ohishi et al. 1984* 
72-91 GHz Onsala-20 米 Johansson er al. 1984. 
70-IISGHz  NRAO-I1 Tumer 1989 
86-91 GHz NRO-45 Ohishi eral, 1984 


72-115( 不 连续 ) BIMA (1-6) Wright er al. 1996 
85-115 (不 连续 ) FCRAO-137 米 。 Ungerechts er al. 1997 
125-138 GHz TRAO-13.73 Kim er al. 1999 

138-151 GHz TRAO-137 米 Lee et al. 201a 

150-160 GHz — FCKAO-137 米 Ziurys & McGonagle 1993 
160-165 GHz TRAO-137 米 Leeeral.2002 
190-900GHz — CSO-10.4 米 -FTS — Serabyn & Weisstein 1995 
215-247 GHz — OVRO-104 米 Sutton eral. 1985 
216-245 GHz 。 OVRO(^—2) Blake er al. 1996 
247-263 GHz OVRO-104% Blake er al. 1986 
257-273 GHz  JCMT-15% Greaves & White 1991 
260-285 GHz Texas49 米 Erickson 1990 

276-300 GHz — NRAO-IZJK —— Pascarelle er al. 1992 
325-360GHz CSO-105 米 — — SchilkeeraL.1997 








续 表 








天 体 频率 范围 (GHz) 望远镜 参考 文献 
330-360 GHz NRAO-12 米 Jewell er al. 1989” 
334-343 GHz — JCMT-15 米 Sutton et al. 1995 


342-359GHz — JCMT-15 米 White et al.1986 
455-507 GHz — JCMT-15 米 White er al. 2003 
607-725 GHz 。 CSO-I04 Schilke er al. 2001 
685-692 GHz — JCMT-15 米 Harris et al. 1996 
795-900 GHz — CSO-104 X (Comito er al. 2005 


3372-3392 GHz SMA(fi1") Beuther et al.2005b. 
3472-3492 GHz 
Sgr BXXOH) 70-15 GHz — NRAO-IK Tumer 1989 
70-150GHz Belllab-7 米 Cummins er al. 1986 
Sgr B2(M) 530-355GHz 。 CSO-104 Sutton et al. 1991 
SgrBXNMANW) 30-16GHz  NRO-45% Ohishi & Kaifu 1999 


218-268 GHz — SEST-15 米 Nummelin et al. 1998, 2000 


G34340.15 847-1157 GHz — TRAO-I37X Kim er al. 2000 
1235-1553 GHz TRAO-137 米 Kim er al. 2000 
330-365 GHz — JCMT-15 米 Macdonald et al. 1996 


659-039 330-360GHz — JCMT-SJK Thompson & Macdonald 1997 
TMC- 8.8-50GHz  NRO45% Ohishi & Kaifu 1998 

W3 IRS 4, 5, 334-365GHz JCMT-15% Helmich & van Dishoeck 1997 
(OHM0) 





* 以 及 835-84.5GHz 和 86-915 GHz: 
LI 200.7~202.3GHz 和 203.7~2053GHz. 
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天 体 物理 中 的 微波 


43 ”CO 分 子 转动 谱 线 : 银河 系 巡天 与 分 子 外 向 流 


4.3.1 银河 系 中 的 CO 转动 谱 线 巡天 


Ho 是 字 宙 中 丰 度 最 高 的 分 子 ， 并 且 无 论 是 从 空间 、 时 间 还 是 能 量 上 
都 是 分 布 最 广 的 。 在 银河 系 中 分 子 云 的 质量 组 成 大 约 是 63% 的 Ho. 36% 
的 He 和 1% 的 尘埃 及 其 他 的 分 子 和 原子 CRohlfs & Wilson, 2000), H t 
密度 范围 跨度 很 大 ， 通 过 谱 线 测量 得 到 的 分 子 云 中 的 范围 是 约 107~ 宇 107 
cm’, Ha 在 星际 介质 众多 分 子 中 最 稳定 , 在 射电 和 光学 窗口 没有 可 观测 的 
跃迁 ， 在 红外 波段 的 振动 和 转动 谱 线 的 电 偶 极 矩 跃迁 是 禁 式 的。 因此 对 冷 
的 Hs 的 测量 主要 是 通过 CO 等 分 子 的 毫米 波 和 亚 毫米 波 发 射 、 尘 埃 消光 
的 红外 测量 以 及 热 侍 埃 发 射 等 方法 间接 获得 的 。 

在 各 种 星际 分 子 中 ，CO 对 天 文 观测 有 非常 重要 的 意义 。CO 分 子 是 
最 简单 的 双 原 子 分 子 之 一 , 它 的 J= 1 一 0 和 了 = 2 一 1 转动 跃迁 是 毫米 波段 
的 谱 线 ， 对 于 致密 的 分 子 云 核 来 说 是 光学 厚 的 ， 可 以 用 来 探测 分 子 云 外 部 
的 情况 。 因此 CO 在 银河 系 内 的 成 图 分 布 为 确定 稠密 的 冷 云 的 分 布 提供 了 
一 种 方法 ， 而 这 些 冷 云 又 示 踪 了 活跃 的 恒星 形成 区 。CO 是 丰 度 仅 次 于 
Ha 的 分 子 ， 二 者 的 丰 度 比 大 约 是 一 104， 并 且 CO 是 通过 和 与 之 共存 的 
Ho 相 碰撞 而 激发 的 , 因此 可 以 通过 对 CO 的 测量 来 了 解 Ha 的 存在 与 分 布 。 
Burton 等 给 出 了 CO 的 平均 分 半径 R rs=5.8kpc; 60% 的 发 射 产生 在 距 
银河 系 中 心 4 一 8kpe 之 间 ， 而 CO 在 此 的 丰 度 已 经 下 降 到 最 大 值 的 一 半 
了 。 丰 度 分 布 并 不 是 一 条 直线 ， 在 R>7kpe 处 的 突然 减少 量 比 R<5kpe 
处 的 减少 量 要 小 .然而 在 R>10kpe 处 也 观测 到 了 很 少量 的 孤立 的 CO 发 
射 峰 ， 一 般 与 所 知道 的 HI 区 相连 。Bania 1976 讨论 了 在 更 高 的 分 辩 率 
的 观测 下 3kpc 旋 臂 处 的 CO 观测 范围 比 H I 的 观测 范围 要 广 .Scoville & 
Solomon 1975 和 Gorden & Buron(1976) 粗 略 的 估计 了 CO 层 的 厚度 ， 全 
宽 130pc, 半 高 120pc. Dame 等 (2001) 作 了 一 个 大 规模 的 银河 系 CO 的 巡 
天 ， 得 到 488000 条 谱 线 ， 并 且 结合 前 20 年 的 31 个 探测 结果 对 银河 系 
的 CO 的 分 布 作 了 一 个 较 全 面 的 成 图 .还 得 到 银 面 以 外 1b1> 5*0 COU = 
1 一 0) 谱 线 强度 CK km s?) 到 Ha WHERE Ccm?) 转换 因子 平均 值 是 
(1.820.3)x107 cm?K -km'1s， 这 是 目前 为 止 在 太阳 系 附近 所 得 到 的 质量 
转换 因子 的 最 可 靠 的 值 。 图 4.7 是 目前 最 完整 的 银河 系 的 COU = 1 一 0) 
巡天 的 登 加 图 。 
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于 去 与 昼 星 形成 及 其 微 


I 





LSR 视 向 速度 











1 一 0) 谱 线 积分 强度 《 左 ) 和 速度 〈 右 ) 在 银 道 








面 上 的 分 布 (Dame et al.2001) 


图 47 COW= 


天 体 物理 中 的 微波 让 


对 CO 谱 线 的 巡视 , 还 有 许多 根据 不 同 要求 所 做 的 工作 。 美国 五 大 学 
14 米 射电 望远镜 CFCRAOD 对 分 子 云 核 做 了 大 量 的 3CO 成 图 ， 读 者 可 
以 阅读 网 站 httpWwww:astroumass edu/~fcrao/。 蒙 金山 天 文 台 青海 站 14 
米 射电 望远镜 , 为 了 研究 恒星 形成 区 的 物理 化 学 性 质 , 也 作 了 大 量 的 CO(= 
1—0), PCOU=1—0) . CoU = 1—0) 的 观测 CYang er al. 2002). 


432 已 探测 到 的 CO 转动 谱 线 


到 2004 年 为 止 ， 已 经 探测 到 的 CO 转动 谱 线 36 条 ， 其 中 "cO 谱 线 
16 条 ， 其 他 同位 素 的 谱 线 20 Æ Covas 2004)， 见 表 4.3。 通 过 这 些 谱 线 
的 观测 研究 ， 天 文学 家 对 分 子 云 与 恒星 形成 区 、 人 恒星 晚期 、 银 河 系 大 尺度 
结构 、 河 外 星系 等 领域 有 了 更 进一步 的 认识 。 


R43 已 探测 到 的 CO 及 其 同位 素 的 转动 谱 线 








频率 (MHz) AF RFN makt 观测 源 名 MEK) 参考 文献 
M15271202(1) CO — 1—0 — NRAO!Im OriMC-I — 600 Ulich1976 
23053800001) CO —2—1 — NRAO!Im OriMC-| 700 Phillips 1977 
34579599€1) CO 3—2  NRAOI!2m OriMC-| 700 Jewell1989 
461040.768(1) CO — 453 — KAOIm OriMC-| 600 Phillips 1980 
691473076(1) CO — 655 — IRTF3m — OriMC-| — 1000 Goldsmith 1981 
8066518011) CO 7—6  IRTF3m — OnMC-] 1100 Schultz 1985 


10369123851) CO 9-8 KAOIm W3(IRS5) 17.5 Boreiko 1991 
1267044811) CO 11—10 KAO!m OiMCI 650 Roser1989 
1381995.04(2) CO — 12-4] KAO!m  OriMC-I 650  Roseri989 
1611793.508(3) CO — 14-43 KAOIm — MI7 — Harris 1987 
184455143) CO — 16515. KAOIm SgrAWest 26 Genzel1985 
1956018.37(4) CO — 17-46 KAOIm ^ OnMC 07 Stcey1982 
24139111305) CO 21—20 KAOIm OriMC-I 085 Watson 1980 
2528172068(5) CO — 2221 KAOIm OriMC-I 14 Watson 1980 
3097909376) CO 27—26 KAOIm OMC-I 043 Storey 1981 
3438364643(77 CO 3029 KAOIm OriMC-I 016 Storey 1981 
1102013530) — "CO 1—0 NRAOIm OriMC-ì 93 Ulich 1976 
220398.681(3) "CO 2—1 NRAOIm OrMC-| 170 Phillips 1977 
330587960(4) "CO 32 — NRAOI2m OriMC-I 1603 Jewell1989 





no 


Ent 分 于 云 与 恒星 形成 及 其 短波 谱 线 诊断 








aR 
频率 (MHz) AT WIE ”望远镜 观测 源 名 MEK) 参考 文献 
661067.267(8) "CO 6>5 JCMTISm OMC-IRc2 640 Graf1990 
991329.295(12) "CO 9—8 KAOIm  W3(IRS5) 30  Boreiko 1991 
1979726375(47) "CO 18—17 KAOIm  OrMC-I 23 Genzel 1990 
109782.1732) C"O 1—0 NRAOlIm OriMC 21 Ulich 1976 
219560353(4) C"O 2 一 1 NRAO lim DR21 35 Phillips 1977 
329330.46(5) C"O 3—2 JCMTISm Ori-bar 153 Hogerheijde 
at20" 1995 
658553.275(12) C"O 6-5 CSOl04m OHMC1 250  Schilke2001 
105871.110(4) "CO 1-0 —— BTL7m IRC+10216 0.002 Wright 1994 
112358988(8) C"O sud BTL7m B335 043  Frerking 1981 
=s 
112360.005(8) C"O m BTL7m B335 038 。 Frerking 1981 
asn 
112358780015) C"O 150  BTL7m B335 020 Frerking 1981 
=s 
224714389(3) C"O 2—1 OVROI04m OHMC-1 1.5 Suton 1985 
337061.123(4) CO 3—2 NRAOI2m OriMC-1 147 Jewell 1989 
674009.290(12) C"O 6-5 CsOl04m OrMC-1 66 Schilke 2001 
104711.398(2) "CO 1—0 NRAOlIm OiMC2  — Wannier 1976 
107288948(4) PC"O 1—0 SESTISm  rhoOphC 0.029 Bensch 2001 
214574084(8) "CO 2—1 _ SESTISm — rhoOphC 0055  Bensch200l 





433 从 CO 的 转动 谱 线 计算 分 子 云 物理 量 


CO 是 一 种 在 星际 介质 中 广泛 分 布 的 简单 分 子 ， 由 于 具有 永久 电 偶 极 
5& y=0.112Debye， 所 以 与 Hz 相 比 ， 很 容易 被 探测 到 微波 谱 发 射 。CO 是 
双 原 子 分 子 , 其 转动 能 级 分 布 比较 简单 ,低能 级 跃迁 所 对 应 的 谱 线 发 射 落 
在 毫米 波 波段 。 这 一 部 分 作为 本 章 第 二 节 的 一 个 具体 例子 , 给 出 CO 的 转 
动 谱 线 强度 与 分 子 柱 密度 的 关系 Rohlfs & Wilson, 2000)。 

CO 分 子 在 J= 1~0 和 J= 2 一 1 跃迁 时 通常 近似 处 于 LTE REF, 因 
此 可 以 用 来 估计 Tu. 但 由 于 大 多 数 情况 下 CO 是 光学 厚 的 ， 需 要 通过 较 
弱 的 CO 稀有 同位 素 分 子 谱 线 估计 柱 密度 等 。 首 先 做 以 下 一 些 假设 : 


m 





天 体 物理 中 的 微波 谱 线 诊断 


* 在 视线 方向 所 有 同位 素 分 子 的 J= 1 一 0 发 射 具 有 相同 的 激发 温度 。 

“不 同 的 同位 素 具 有 相同 的 激发 温度 . 通常 激发 温度 取 其 动力 学 温度 
Te. 

* COJz 1 一 0 谱 线 的 光学 厚度 大 于 1. 

“对 另 一 种 丰 度 较 低 的 同位 素 ， 比 如 "CO J = 1 一 0 谱 线 的 光学 厚度 
小 于 1。 

* "co 和 CO 的 发 射 来 自 同一 区 域 。 
在 这 些 假设 下 我 们 有 Te = Ty = T， 其 中 动力 学 温度 Tx 是 分 子 云 
Maxwell-Boltzmann 关系 中 的 唯一 参数 ， 在 本 节 剩 下 的 部 分 中 我 们 就 统一 
用 了 表示 。 当然 在 实际 情况 下 并 不 是 这 样 。 通 常 ， 分 子 能 级 布 居 数 至 少 还 
与 另 一 个 温度 Ta TX. 

一 般 情况 下 CO 是 光学 厚 的 ，/ = 1 一 0 的 能 级 跃迁 对 应 115.271GHz 
的 谱 线 发 射 ， 如 果 没有 背景 连续 源 ， 可 以 从 前 面 的 式 (4.13) 得 到 激发 温 
Ld 


* 55 
aere a] (4.57) 
?co 在 110201GHz 上 谱 线 发 射 光学 厚度 可 从 式 4.16) 得 到 : 
的 
seco eee ua T E ] (4.58) 


我 们 感 兴趣 的 一 般 是 柱 密度 。 为 了 得 到 CO 的 柱 密度 ,我 们 必须 对 分 
子 的 各 个 能 级 进行 求 和 。 在 LTE 近似 下 ， 这 种 求 和 比较 简单 ， 其 他 情况 
下 则 要 复杂 得 多 。 

对 CO 而 言 ,没有 自 旋 简 并 所 带 来 的 统计 权重 ,能 级 /的 简 并 度 就 是 
2J+1。 能 级 J 上 的 粒子 数 与 总 粒子 数 之 比 为 


Ra | Q (459) 
其 中 QUERN. (ORDER, STCLAERINL ZI HR elt: 


o-s ene [2052] (4.60) 


n 





Ant 分 子 云 与 恒星 形成 及 其 微波 谱 线 诊断 
总 粒子 数 ntotal) 又 可 以 表示 为 : 


rena) ny ees] (46D 





注意 该 式 是 在 LTE 假设 下 得 到 的 。 当 温度 了 远大 于 能 级 间隔 , 即 hB, ec kT 
时 ， 配 分 函数 可 化 为 求 积分 得 到 : 


kT 
一 一 一 62) 
o ^8, (4. 


这 里 B 是 转动 常数 。 对 于 /= 1 一 0 的 谱 线 发 射 可 以 得 到 : 
T|” (vv 

1-exp{-53/T} 

当 分 子 云 非常 致密 时 3CO 也 可 能 是 光学 厚 的 ,这 时 我 们 就 需要 利用 C'*O， 


对 于 J=1-0 的 谱 线 发 射 ，C"O 的 柱 密度 表达 式 与 (4.63) 是 相同 的 。 对 于 
J= 2 一 1， 我 们 同样 可 以 得 到 : 


" 
N (total), -parTS DI (4.64) 

在 式 (4.63) 和 式 (4.64) 中 ， 对 波 东 平均 的 柱 密度 单位 都 是 cm2， 温 度 单位 是 
K， 速 度 单位 是 km si。 如 果 温度 了 远 远大 于 5.3K 或 者 10.6K， 可 以 将 指 
数 项 展开 ， 从 而 使 表达 式 得 到 进一步 简化 。 

在 光学 水 的 情况 下 , 含有 rty) 的 积分 项 可 以 转化 为 谱 线 强 度 Tu RR 
分 ro (v)dv 。 由 于 配 分 函数 的 影响 依赖 于 Ts， 关系 式 TAW= Ta) FUE 
近似 成 立 。 然 而 光学 厚度 的 影响 可 以 通过 下 面 的 近似 降 到 最 低 : 


Tjr()ers Es jns (e (4.65) 


N (total), =2.6x10" (4.63) 





这 个 公式 在 wm<1 时 精确 度 达到 1556; 34 ww>1 时 ， 利 用 该 式 计算 总 是 会 
高 估 N 的 值 。 

CO 是 易于 探测 的 分 布 最 为 广泛 的 分 子 。 但 是 即使 CO 很 接近 LTE 状 
D. 化 学 性 质 被 很 好 地 掌握 ,在 测量 其 柱 密度 上 依然 会 受到 很 多 限制 . 即 
使 本 节 提 到 的 所 有 概念 都 是 正确 的 , 在 计算 CO 柱 密度 时 依然 会 有 不 确定 
性 。 导致 这 种 不 确定 性 的 很 多 因素 主要 来 自 非 - LTE 的 影响 . 也 许 最 重要 
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的 一 个 影响 就 是 激发 温度 。 同时 考虑 多 个 跃迁 或 者 用 大 速度 梯度 模型 可 以 
得 到 更 好 的 近似 。 对 大 多 数 分 子 云 ，LTE 模型 将 会 高 估 "CO 柱 密度 1 一 4 
倍 ， 这 依赖 于 所 选 模型 的 性 质 和 分 子 云 的 位 置 。 

此 外 ， 我 们 已 经 知道 CO 会 在 谱 线 辐射 作用 下 离 解 。 由 于 CO 的 光学 
厚度 很 大 ， 会 使 其 产生 自 屏蔽 。 如 果 没 有 合适 的 空间 结构 ， 选 择 性 离 解 将 
会 导致 “Co 的 范围 比 "CO 大 ， 而 "CO 的 范围 又 比 CMO 大 。 由 于 分 子 
云 几何 结构 上 的 复杂 性 ， 就 又 会 导致 一 些 不 确定 因素 。 最 后 ，CO 作为 分 
布 最 广 的 分 子 之 一 ， 如 果 星 际 化 学 会 导致 CO 丰 度 的 巨大 变化 的 话 , 我 们 
可 以 想象 还 会 有 其 他 一 些 重要 因素 也 在 产生 影响 。 但是, 尽管 有 上 面 提 到 
的 诸多 不 确定 性 , 我 们 还 是 通过 CO 来 得 到 H 的 柱 密度 和 分 子 云 的 质量 ， 
这 可 能 也 是 目前 最 好 的 办 法 了 。 

另外 ， 还 有 一 种 通过 PCO 和 CO 谱 线 计算 分 子 云 核 质量 简单 方法 ， 
该 方法 首先 是 由 Myers $ (1983) 用 来 处 理 暗 云 。 

由 于 ?CO 谱 线 的 自 吸收 比较 严重 ， 另 外 对 大 多 数 暗 云 来 说 "CO 谱 
线 显现 出 光学 厚 特征 ， 而 CO 则 认为 是 光学 薄 的 。 该 方法 在 LTE 近似 
下 另外 有 四 条 假设 :D "CO 和 CO 有 相同 的 波束 填充 因子 ，@'"CO 和 
C"O 有 相同 的 激发 温度 ; @ 在 所 观测 位 置 处 “CO 和 CO 密度 比 是 5.5， 
这 个 值 最 初 取 自 地 球 附近 , 在 对 暗 云 分 子 云 核 谱 线 进行 的 LVG 分 析 中 得 
到 的 比率 和 这 个 值 很 接近 ，@"CO 和 CO 谱 线 的 发 射 区 域 有 相同 的 束 
度 梯度 。 

云 核 特征 尺度 ! 由 下 式 对 波束 宽度 去 卷 积 得 到 : 


4 a 
fù ofan A] (4.66) 


Jh, DERHEN. An 是 积分 强度 半 被 大 边界 内 的 角 面积 ，bus 为 波 
AUS. 
由 光学 厚度 的 定义 我 们 可 以 得 到 : 


2, eU =) L, Av, Jr) 
trn s a 20) a 
其 中 L 是 视线 方向 上 云 核 的 尺度 ，AV 是 视线 方向 上 的 速度 弥散 ，AT) 
=Tolexp(To/ 7) - 1], 3t CO To = 527 K， 对 C"0 7,2 529 K。 由 假设 
(2)(3)(4) 可 以 得 到 ras= 5.5ns， 再 由 辐射 转移 方程 可 以 得 到 : 


m 


Tay 17exp(-55nu) 





Wu). exe) Mm. 
通过 解 该 方程 可 以 得 到 ns， 继 而 可 以 得 到 激发 温度 : 
neben] »- 
其 中 T=2.7K。 
于 是 由 光学 厚度 的 定义 可 以 得 到 CO EJ = 1 能 级 上 的 柱 密度 ; 
Ny (J 71)7 3.86x 10*7,J (Ta) Avis cem? (4.70) 


其 中 ，Av 是 谱 线 的 半 极 大 全 宽 ， 这 里 假设 了 谱 线 轮廓 为 高 斯 型 。 对 于 总 
的 柱 密度 ， 还 需要 乘 以 一 个 由 配 分 函数 决定 的 因子 ; 
S (23 +1)exp[-ABI (7 yar, ] 

S 3exp[ 2ABART, | 


其 中 如是 CO 转动 常数 54.89 GHz。 求 和 一 直 计 算 到 J= 7 为 止 ， 这 时 总 
的 误差 不 会 超过 0.196. 

得 到 了 CO 的 各 参量 后 ， 由 以 上 四 条 假设 可 以 得 到 "CO 相应 参量 
的 值 ， 其 中 "co 的 柱 密度 : 


Ns sss in, am 
a 
云 核 质量 的 计算 采用 将 柱 密度 的 蜂 值 与 积分 强度 半 极 大 边界 内 面积 


相 乘 的 方法 。 取 "CO 和 CO HERIAU Pamo", 
云 核 质量 可 以 由 下 式 求 得 : 


Mas um, NOI a£) (473) 


式 中 必 = 2.83 是 平均 分 子 量 。1 是 云 核对 波 东 宽度 去 卷 积 后 得 到 的 特征 尺 
度 。 云 核 密度 再 由 n= N(H2) /1 得 到 。 


434 高 速 分 子 外 流 


所 谓 高 速 分 子 外 流 , 就 是 在 恒星 形成 的 过 程 中 大 量 分 子 以 高 于 声速 的 
速度 从 分 子 云 核 以 一 定 的 方向 向 外 抛射 的 过 程 。 分 子 外 流 的 速度 约 为 


"s 


(4.71) 





天 体 物 理 中 的 微波 谱 线 诊断 


10 一 300 km/s， 其 能 量 高 达 109— 10 erg。 高 速 分 子 外 流 最 早 是 由 Kwan 
和 Scoville 于 1976 年 利用 CO (J = 1 一 0) 对 Orion 分 子 云 核 观测 时 发 现 
的 ， 图 4.8 给 出 了 他 们 观测 得 到 的 谱 线 。 从 谱 线 轮廓 可 以 清楚 地 看 出 ，CO 
(7= 1 一 0) 谱 线 有 非常 明显 的 线 贾 , 其 零 强度 上 的 速度 范围 超过 100 km/s 
CLIE 4.8 虚线 部 分 )。 在 恒星 形成 区 的 分 子 外 流 和 盘 的 发 现 是 分 子 天 文 
学 在 分 子 云 与 恒星 形成 领域 在 最 近 30 年 来 所 取得 的 最 显著 的 成 绩 之 一 。 
本 节 将 对 恒星 形成 区 的 外 流 现象 给 予 初步 介绍 。 





ORION KLO' ^ ) 











图 48 Orion KL 云 核 Ca, = 332"47' , 84, = -52427 ) 处 的 CO (J= 1-0) 
和 "CO (J= 1-0) RIR ORÉ Kwan & Scoville, 1976) 


自从 分 子 外 流 现象 在 Orion KL 被 发 现 以 后 ， 许 多 其 他 恒星 形成 区 也 
被 证 明 有 类 似 的 现象 ,新 的 分 子 外 流 源 不 断 被 发 现 , 目前 已 有 近 千 个 分 子 
外 流 源 被 发 现 。1980 年 Ronald 等 (1980) 以 L1551 为 例 给 出 了 分 子 外 流 
区 的 不 同 部 位 对 应 的 CO 谱 线 的 轮廓 图 ， 图 中 的 Herbig-Haro 天 体 不 一 定 
在 所 有 的 外 流 源 中 存在 〈 图 4.9). 

为 了 更 加 清楚 地 看 出 分 子 外 流 , 往往 是 对 分 子 云 核 进行 成 图 。 图 4.10 
是 Belloche ^& (2002) 对 IRAM04191 的 NH* (1 一 0) 的 积分 强度 成 图 和 
Co(2 一 1 的 外 流 成 图 的 肥 加 。 谱 线 是 用 IRAM 30 米 射电 望远镜 观测 的 。 
NH (1 一 0) 的 积分 强度 是 7 条 超 精细 谱 线 的 总 和 ， 积 分 的 速度 范围 为 


ne 


5.7 一 22.6kms'， 其 等 强度 线 (KR) 的 强度 为 05 一 4.5K km s +， 间 隔 为 
05Kkm s; CO(2 一 1) 的 外 流 的 蓝 移 等 强度 线 (点 线 ) 的 积分 的 速度 范围 
75 0—5km s, 其 等 强度 线 的 强度 为 5-21K kms", 间隔 为 2K km s"; CO 
(2 一 1 的 外 流 的 红 移 等 强度 线 〈 虚 线 ) 积分 的 速度 范围 为 8— 13km s 





图 49 LISSI 外 流 及 其 形成 的 激 波 模型 (Ronald er al. 1980) 


其 等 强度 线 的 强度 为 -21K km s'， 间 隔 为 2K km s'。 图 4.10 给 出 了 中 
心 部 分 的 227GHz 的 连续 谱 辐射 。 从 图 中 可 以 清楚 看 出 CO(2 一 1) 的 不 同 
速度 区 间 的 积分 强度 明显 在 NGH (1 一 0) 的 积分 强度 成 图 的 两 侧 。 但 是 并 
不 是 所 有 的 分 子 外 流 源 的 观测 的 强度 分 布 都 是 这 么 明显 , 尤其 是 当 外 流 轴 
线 与 观测 者 视线 方向 一 致 时 ， 红 移 和 蓝 移 的 积分 强度 图 就 可 能 重合。 

另 一 类 外 流 的 准 直 性 非常 好 ， 人们 把 外 向 流 张 角 很 小 、 高 速 细 长 的 分 
子 外 流 称 为 分 子 喷 流 ， 其 典型 的 例子 是 HH211。 图 4.11 是 取 自 Richer 等 
(2000) 给 出 的 HH211 高 准 直 分 子 喷 流 图 像 。 图 中 中 间 部 分 为 高 速 CO 喷 
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天 体 物理 中 的 微 流 谱 线 放 


流下 加 在 低速 分 子 外 流 上， 左上 角 和 右 下 角 分 别 给 出 了 高 速 和 低速 CO 外 
流 成 分 与 Hz 发 射线 的 登 加 。 
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图 4.10“IRAM04191 的 NaH'(I 一 0) 的 积分 强度 成 图 和 CO(C2 一 1) 的 外 流 成 图 的 登 加 
 Belloche er al. 2002) 
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图 4.11 HH211 AEAF OR Richer er al. 2000) 
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第 四 章 分 于 云 与 恒星 形成 及 其 徽 波谱 线 诊断 


通过 对 小 质量 恒星 的 形成 过 程 的 研究 ， 人 们 认识 到 分 子 外 流 是 恒星 
形成 过 程 中 的 必然 阶段 。 对 大 质量 恒星 的 形成 , 目前 人 们 认为 有 两 种 可 能 
的 形成 途径 , 吸 积 或 并 合 形成 。 那么 ,大 质量 恒星 是 通过 吸 积 还 是 通过 并 
合 形成 的 ， 这 就 需要 用 观测 事实 来 回答 。 如 果 大 质量 恒星 的 形成 过 程 中 
也 普遍 存在 外 流 现象 ， 那 么 通过 吸 积 形成 的 可 能 性 就 远大 于 通过 并 合 形 
成 。 因而 搜寻 大 质量 恒星 形成 区 的 外 流 就 显得 尤其 重要 。Yang $ (2002) 
利用 紫金 山 天 文 台 青海 站 的 13.7 米 毫米 波 射电 望远镜 进行 了 大 规模 的 
搜寻 ， 得 到 了 较 高 的 外 流 候选 体 比 例 。Zhang 等 (2005) 在 他 们 给 出 的 69 
个 样品 中 ， 得 到 了 更 高 的 外 流 探测 率 ， 看 来 大 质量 恒星 形成 过 程 中 外 流 
也 是 普遍 存在 的 , 这 从 一 个 方面 支持 了 大 质量 恒星 也 是 通过 吸 积 形成 的 。 
图 4.12 给 出 了 大 质量 恒星 形成 区 G192.16 的 外 流 成 图 。 
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图 4.12 用 OVRO 干涉 阵 对 G192.:6 的 外 流 成 图 ， 粗 线 为 CO 的 红 移 部 分 等 强度 线 ， 
细 线 为 蓝 移 部 分 等 强度 线 ， 亦 度 图 为 中 心 部 分 的 连续 辐射 〔( 取 自 Richer er al 2000) 


44 ”分子 云 核 的 常见 研究 手段 


441 NHs 的 反 演 线 
4.4.1.1 星际 分 子 云 中 的 NH 
星际 NHs 分 子 主要 是 通过 下 列 化 学 反应 过 程 形成 的 (Swada et al. 
119 





天 体 物理 中 的 微波 谱 线 诊断 


1989 及 相关 引文 ): 
N +h — NH +H (44-1) 
NH + HP 一 NH + H (44:2) 
N + H'— NH + H (44-3) 
NH + Ho— NH + H (4.744) 
NH? + Hz 一 NH + H (44-5) 
NH) + e 一 NH + H (4.74-6) 


其 中 反应 (4.74-1) 和 〈4.74-2) 在 温度 低 时 非常 慢 。 其 离 解 过 程 主要 有 
以 下 几 个 反应 : 





HCO'« NH, — NH; + CO 
H? + NH, 一 NH + H. 
H’ + NH — NH? + HE + H (4.75-3) 


NH; 是 第 一 个 在 星际 空间 探测 到 的 多 原子 分 子 ， 也 是 继 产 基 分 子 OH 
后 第 二 个 被 发 现 的 星际 分 子 。 自 1968 年 Cheung 等 人 在 银河 系 中 心 首次 
观测 到 NH; CL, 1) 反 演 谱 线 以 来 ， 天 文学 家 已 经 在 在 晨 、 暗 云 、 巨 分 子 
云 、 分 子 云 热 核 以 及 河 外 星系 等 诸多 不 同 物理 性 质 的 星际 介质 环境 中 观测 
到 了 NH 分 子 。NH 的 反 演 线 也 一 直 被 广泛 用 作 研 究 星际 介质 中 较 稠密 
气体 IiZ-10cm?) 物理 性 质 的 重要 谱 线 诊断 工具 。 这 主要 得 益 于 NH 分 
子 的 长 椭圆 对 称 陀螺 (prolate symmetric top) 结构 。N 原子 可 以 通过 量子 
力学 中 的 隧道 效应 穿越 由 3 个 H 原子 所 形成 的 势 巢 ， 从 H 原子 所 组 成 的 
平面 的 一 边 穿 透 到 另 一 边 , 使 每 一 个 转动 能 级 分 裂 为 两 个 字 称 相反 的 反 演 
双重 态 。 形 象 一 点 描述 这 一 过 程 ， 就 好 像 雨伞 在 强风 作用 下 突然 翻转 。 

图 4.13 给 出 NH; 的 结构 和 处 于 振动 基态 (v=0) 的 一 些 能 级 的 示意 图 。 
图 中 的 秋分 别 表示 NH 分子 的 总 角 动 量 和 它 在 分 子 对 称 轴 上 投影 。 
根据 其 中 氢 自 旋 的 不 同 ，NH 分 子 又 分 为 两 类 ， 正 《Ortho)-NH3 (其 中 
所 有 H 核 自 旋 平行 ，K=3n，n 为 整数 ) 和 仲 Para》-NH3 (并 非 所 有 H 
核 自 旋 平 行 ，K 关 3n)。 正 -NHs 和 仲 -NH 之 间 的 跃迁 是 禁止 的 。 处 于 下 阶 
梯 最 底部 的 能 级 也 即 了 = 下 的 能 级 被 称 为 亚 稳 态 ,因为 它们 只 有 通过 AK =3 
的 跃迁 衰变 ， 不 过 这 类 跃迁 的 时 标 很 长 (之 10%s)。 而 那些 > 的 能 级 则 
被 称 为 非 亚 稳 态 ， 因 为 它们 会 通过 AJ = 1 的 远 红外 跃迁 迅速 衰变 (10 一 
100s)。 对 称 陀螺 分 子 仅 在 分 子 对 称 轴 的 方向 有 一 个 电 偶 极 矩 ， 选 择 规则 
为 AK = 0，AJ = 0, tl. AJ o 5E 的 跃迁 均 落 在 红外 波段 ， 而 微波 波段 可 以 
观测 的 跃迁 是 那些 满足 AK =0，AJ=0， 也 即 发 生 在 反 演 能 级 对 之 间 的 跃 
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图 4.13 NH; 振动 基态 的 部 分 能 级 图 ,其 中 K 以 斜体 表示 者 (K=3n, n HEW) 为 正 
(Ortho) -NHs， 而 其 他 为 仲 “Para) -NH3 (K+3n). 右上 角 插 上 为 NH; 结构 及 形成 
反 演示 意图 ， 右 下 角 插图 为 反 演 线 精细 结构 示意 图 (RA Rohlfs & Wilson 2000) 
迁 或 所 谓 反 演 线 。 根据 所 处 能 级 的 不 同 ， 它们 又 分 为 亚 稳 态 和 非 亚 稳 态 反 
演 线 ， 且 二 者 激发 条 件 不 同 。 这些 反 演 线 均 落 在 18~26GHz 的 频率 范围， 
可 以 在 同一 架 射电 望远镜 、 同一 接收 机 实现 相同 分 辩 率 多 条 跃迁 的 同时 观 
测 ， 如 德国 马克 斯 - 普 朗 克 射 电 天 文 所 (MPIfR》 的 Effelsberg 100 米 望 远 
镜 目前 就 可 以 同时 观测 (J，K) = (1，1)、 (2, 2), (3, 3) 和 (4, 4) 
等 4 条 反 演 线 。 由 于 不 同 能 级 的 反 演 跃 迁 示 踪 分 子 云 核 中 不 同 层次 的 温 
度 、 密 度 等 ， 这 种 同一 分 辩 率 下 多 条 不 同 能 级 反 演 跃迁 谱 线 的 观测 可 以 更 
加 准确 地 确定 分 子 云 核 的 温度 和 密度 ， 因 此 ， NIS 经 常 被 用 作 测量 分 子 云 
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核 的 “温度 计 "”。 实 际 上 ， 分 子 内 部 粒子 的 相互 作用 的 结果 使 反 演 线 进 一 
步 分 型 成 18 条 〈 超 ) 精细 结构 线 (图 4.14)。 其 中 包括 N 核 的 电 四 极 矩 
与 电子 相互 作用 所 产生 的 反 演 能 级 对 的 精细 结构 分 裂 以 及 H 核 总 自 旋 与 
NH; 分 子 总 角 动 量 相互 作用 所 导致 的 精细 结构 能 级 的 磁 超 精细 结构 分 裂 。 


而 超 精细 结构 
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频率 偏 移 《MHz) 

图 4.14 ”NH3(1,1) 亚 稳 态 反 演 跃迁 的 ( 超 ) 精细 结构 分 殊 及 其 LTE 相对 强 
度 示意 图 ( 取 自 Rydbeck er al. 1977) 


N 核 的 电 四 极 矩 与 电子 相互 作用 会 使 每 个 反 演 态 的 能 级 都 分 裂 成 三 个 能 
级 ， 分 别 对 应 于 Pi=0，1，2。 其 中 Fi=J + In 表 示 包 括 N 核 自 旋 在 内 的 分 
子 的 总 角 动 量 ， 选 择 规则 为 AP,=0 (Fiz0)，+1。 满 足 这 样 的 选择 规则 的 
跃迁 有 6 种 ， 由 于 AF1=0 的 两 个 跃迁 频率 相同 ， 从 而 NH 反 演 线 电 四 极 
矩 精细 结构 线 有 5 条 。 其 中 主线 CAF,-0 (Fiz0)) 占 总 强度 的 50%， 两 
对 伴 线 CAF, = +1) 的 强度 相当 ， 频 率 间隔 大 约 1 MHz. TTN 核 自 旋 IN 
和 三 个 H 核 的 总 自 旋 7 与 分 子 轨道 角 动 量 相互 作用 , 以 及 H 一 N RI H—-H 
自 旋 的 相互 作用 , 使 上 述 精 细 结 构 能 级 进一步 分 裂 形成 磁 超 精细 结构 。 这 
种 相互 作用 引入 一 个 新 量子 数 F=J+Iwtin， 其 中 I 为 气 核 的 自 旋 。 选 择 
规则 为 AJ =0，AK =0，AF =0 (F 0)，+t1， 共 有 18 条 允许 的 跃迁 。 在 
银河 系 典 型 的 分 子 云 中 ,通常 可 以 在 观测 到 的 NH3 (1，1) 反 演 谱 线 中 分 
Vb BUR 5 条 电 四 极 矩 精细 结构 分 裂 谱 , 而 在 温度 较 低 从 而 谱 线 线 宽 较 罕 


m 





四 hag: ETT 


的 暗 云 中 则 可 分 辨 出 部 分 磁 超 精细 结构 分 裂 谱 ( 图 4.15)， 但 由 于 某 些 磁 
超 精细 结构 线 分 裂 的 间隔 小 于 谱 线 的 自然 线 宽 ， 因 此 很 难 分 辨 出 所 有 18 
条 超 精细 结构 。 












^ 
n 1 1 1 j 1 

- 5 13 7 
19 15 noc 5 we) 9 Wo 


图 4.15 BIZ LI34 中 的 NHy(1,1) 超 精细 结构 谱 线 。 观测 使 用 Onsala 
20m 望远镜 ， 谱 线 分 辩 率 为 0.1kmys ORÉ Rydbeck er al. 1977) 


关于 NHs 分 子 的 基本 物理 特征 、 天 文 观测 性 质 及 应 用 , Ho 和 Townes 
(1983) 曾 给 出 了 详细 的 评述 。 目前 已 发 表 的 文献 中 探测 到 的 最 高 能 级 的 
NH; 亚 稳 态 反 演 线 跃迁 为 (J ,KK)=(14,14)( Wilson er al. 1993; Huettemeister 
et al. 1995). 下面 我 们 简单 总 结 一 下 如 何 从 NHs 观测 得 到 分 子 云 的 物理 参 
数 并 总 结 近 些 年 利用 NH 观测 所 进行 的 研究 成 果 。 
4412 ”从 NH, 观测 计算 分 子 云 物理 量 

(D “标准 ”方法 . 

下 面 我 们 介绍 在 局 部 热 动 平衡 (LTE) 假设 下 ， 从 NHaLD、(2，2) 
线 计算 分 子 云 物理 参量 的 所 谓 标准 方法 例如 ， Harju et al. 1993), 

D 光 深 : 

对 于 一 般 的 星际 分 子 云 ， 通 常 可 以 观测 到 NHs 亚 稳 态 反 演 线 中 最 低 
的 几 个 跃迁 的 精细 结构 线 。 因为 这 些 精细 结构 线 之 间 的 相对 强度 比 是 已 知 
的 (Townes & Schawlow 1955), 我 们 就 可 以 通过 比较 观测 到 的 谱 线 发 射 
的 精细 结构 成 分 之 间 的 相对 强度 获得 该 谱 线 发 射 光 深 。 因此 可 以 通过 NH; 
反 演 跃迁 的 超 精细 结构 线 的 相对 强度 区 分 密度 较 低 ( 从 而 谱 线 表现 为 光学 
WO 和 密度 较 高 《从 而 谱 线 表现 为 光学 厚 ) 的 气体 成 分 。 例如 ， 图 4.15 
中 的 谱 线 就 是 典型 的 中 等 光 深 《 主 线 组 的 光 深 为 2.4) 的 NHa(1，1 反 演 
线 谱 线 轮廓， 而 图 4.16 中 的 谱 线 则 是 奥 型 的 光 深 非常 大 的 NHs(1, DU 


123 


———————————— 








天 休 物 理 中 的 微波 谱 线 诊断 


Q, 2) 反 演 线 谱 线 轮廓 ， 其 中 主线 与 伴 线 的 强度 比 接近 1。 假定 主线 与 伴 
线 有 相同 的 激发 温度 和 波束 填充 因子 ， 那 么 从 简单 的 辐射 转移 方程 我 们 
很 容易 得 到 





Q, 


Lem 





0s (4.76) 


其 中 7s 表示 观测 到 的 亮 温度 ,m 和 * 分 别 表示 主线 和 精细 结构 伴 线 , +, (]， 
K， 由 为 主线 组 的 光 深 ，a 是 伴 线 相对 于 主线 的 相对 强度 比 [对 (1，1) 线 
的 两 对 电 四 极 矩 精细 结构 伴 线 a 分 别 为 0.22 和 028]. 利用 GILDAS 软件 
包 8 中 的 CLASS 程序 可 以 对 NH (1，1)、(2，2) 和 (3，3) 等 的 超 精 
细 结 构 分 裂 谱 进行 拟 合并 得 到 主线 组 的 光 深 。 





KK) 








do 9 20 
Velocity(km/s) 

图 4.16 用 澳大利亚 干涉 阵 ACTA 观测 的 大 质量 恒星 形成 区 
NGC6334 中 远 红外 源 1 处 的 NHs(1，1) 谱 线 〔 直 方 图 ) 及 相应 
的 超 精 细 结 构 线 拟 合 (点 线 )( 取 自 Beuther er al. 2005a) 


2) 激发 温度 、 转 动 温度 以 及 动能 温度 : 
从 观测 到 的 谱 线 发 射 ， 我 们 可 以 得 到 几 个 温度 参量 .首先 是 激发 温度 


Ta (1，1)， 它 描述 的 是 (1，1) 能 级 的 相对 布 居 ， 也 就 是 (1，1) 能 级 
中 正字 称 能 级 到 负 字 称 的 布 居 ， 可 以 表示 为 : 

e PEL. 

ra £e 去 | (4.77) 


RPN, 、N_ 和 g, g 分 别 表示 两 个 双重 态 能 级 的 柱 密度 与 统计 权重 
因子 , 并且 在 这 里 8。= g. 这 里 ， 我 们 假设 同一 跃迁 的 所 有 精细 结构 线 


QD. 详 见 hapyhwwwiram f/IRAMFR/GILDAS/ 
1⁄4 





Int 分 于 云 与 恒星 形成 及 其 微波 谱 线 诊断 


有 相同 的 激发 温度 。 很 显然 (1，1) 和 (2，2) 能 级 将 会 有 不 同 的 激发 温 
度 ,不 过 在 局 部 热 动 平衡 候 设 中 , 我 们 认为 它们 是 相同 的 。 在 从 观测 的 谱 
RRA O., D 主线 的 光 深 F(1，1，m) 后 ，(1，1) 线 的 激发 温度 可 以 
从 下 式 得 到 ， 


五 (0LnD) nZ Uq,)-1, i-e) (478) 


其 中 Ta(1，1，m) 为 观测 得 到 的 (1，1) 反 演 线 的 主线 亮 温度 ，1 为 波束 
填充 因子 ，Th 为 字 宙 背景 温度 。 函 数 J CD 定义 为 
(4.79) 


第 二 个 温度 参量 是 转动 温度 Ta， 它 描述 的 则 是 (1，1) 和 2，2) 能 级 
间 的 相对 布 居 ， 其 定义 由 下 式 给 出 : 


Na Ba onp -AEn | Senp -415 (430) 
N, iren A jd Ta i 





其 中 Nx 和 gy (J=k=1,2) 分 别 表示 (1，1) M (2, 2) 能 级 的 柱 密度 
与 统计 权重 ，AED =41.5K 为 (2，2) 与 (1，1) 的 能 级 差 。 

如 果 Os. D 主线 的 光 深 T (1，1，m) 已 知 ， 我 们 就 可 以 从 观测 到 
的 (1，1) 和 (2, 2) 主线 的 相对 强度 比 得 到 转动 温度 Tiz» 


a =: A (4.81) 
sa ne 

其 中 Ts Om) 和 Ts Q2m) 分 别 为 (1，1) 和 (2，2) 主线 的 峰值 亮 
温度 ,在 光学 游 的 情况 下, 谱 线 积分 强度 之 比 与 能 级 相对 布 居 直 接 成 比例 ， 
从 而 转动 温度 与 光 深 无 关 。 此 时 我 们 可 以 用 下 式 计算 转动 温度 ， 








A415 
T, (4.82) 
^ in| 1 AQ 2m) e 
3.548 A(LLs) 
IPA G, 1, 9 RIA 2, 2, m 分 别 表示 A, D 伴 线 和 (2，2) 主 


线 的 速度 积分 强度 。 
最 后 我 们 还 可 以 通过 转动 温度 Tiz 估 计 动能 温度 Ti， 这 是 我 们 真正 感 
兴趣 的 物理 量 ， 它 与 所 观测 星际 介质 中 的 速度 场 密切 相关 〈 曾 琴 1984, 


ns 


——————— 


天 体 物理 中 的 微波 : 


Zeng et al. 1984a, Zeng etal. 1984b). 对 NHs 而 言 ， 不 同 的 亚 稳 态 之 间 的 
跃迁 是 禁止 的 , 所 允许 的 跃迁 都 是 碰撞 激发 的 , 因此 这 些 亚 稳 态 能 级 的 布 
居 直 接 与 T, 相关 ， 我 们 也 就 可 以 从 转动 温度 得 到 动能 温度 。 事 实 上 Ti 
通常 只 能 作为 Ti 的 下 限 ， 而 需要 通过 下 式 获得 (Walmsley er al. 1983, 
Danby et al. 1988), 
Ta -= (4.83) 
1 ln(I+08e 和 5 ) 


上 式 中 采用 了 Danby 等 (1988) 的 碰撞 速率 系数 .图 4.17 是 Danby 等 (1988) 
通过 求解 球形 大 速度 梯度 模型 下 的 统计 平衡 方程 得 到 的 NHS 的 转动 温度 
与 动能 温度 间 的 关系 。 从 图 中 可 以 看 出 ， 当 Ti<20K 时 ， 可 以 很 好 地 用 
Ti 作为 Ti 的 近似 ， 当 Ti>20K 时 ，Tiz 便 明显 小 于 Tt， 而 当 Ti>5OK 时 ， 
Tiz 对 Ti 的 变化 不 再 敏感 。 此 时 我 们 只 能 估计 TL 的 下 限 。 例 如 ， 图 4.16 
中 的 NH3(1,1) 谱 线 的 峰值 亮 温 度 大 于 70K， 我 们 便 可 以 用 它 来 作为 Ty f 
下 限 。 要 精确 地 估计 温度 较 高 《Tt>50K) 的 分 子 气体 的 动能 温度 ， 我 们 
需要 观测 更 高 能 级 的 NH, 反 演 线 跃迁 谱 线 。 

T T TP 
Ni, 转动 温度 
n(H)el0'cm? 













转动 温度 (K) 
Li 








图 4.17 计算 得 到 的 NH, 转动 温度 和 动能 温度 之 间 的 关系 。 其 中 Ty 表示 NHG, DR 

G, 有 ) 之 间 的 转动 温度 ，Tia(OLD) 表 示 用 Green (1983). 的 碰撞 速率 系数 的 计算 结果 ， 

直线 表示 Tiz=Ti. 计算 所 采用 的 氧 分 子 密度 为 A(H2)=10em3， 正 -NH 的 相对 丰 度 与 束 

度 梯度 之 比 为 [NHsjMdw / dr)-2x10*m (km s'pe')， 不 过 计算 结果 随 这 两 个 参量 的 变 
化 并 不 敏感 《 取 自 Danby et al. 1988) 





I 云 与 恒星 : aki 


3) 柱 密度 、 密 度 以 及 相对 丰 度 : 

假设 高 斯 谱 线 轮 廓 ， 通 过 CL, D 主线 光 深 的 速度 积分 可 以 得 到 C, D 
线 的 上 能 级 的 柱 密度 ， 

N,(.1) =1.6x10° J (T, )Ave(1,1,m)-cm (4.84) 

实测 中 经 常会 遇 到 谱 线 强度 较 弱 使 得 信 品 比较 低 ,无 法 精确 估计 光 深 , 此 
时 我 们 可 以 用 (1，1) 谱 线 所 有 伴 线 的 速度 积分 强度 来 计算 柱 密度 ， 如 果 
伴 线 太 弱 也 可 以 用 主线 的 积分 强度 并 假设 光学 薄 来 估计 柱 密度 。 E (4.78) 
式 中 假设 光学 注 ， 并 对 光 深 积分 ， 再 与 式 〔4.26〉 联 立即 可 得 ， 


[ht sav-em? (4.85) 





" 1 
TIIT) 
总 柱 密度 则 是 所 有 亚 稳 态 转 动能 级 的 柱 密度 之 和 。 如 果 只 观测 了 〈1，1) 
线 和 (2, 2) 线 , 假设 只 考虑 亚 稳 态 能 级 布 居 且 它们 由 相同 的 转动 温度 描 
述 ， 我 们 可 以 用 下 式 估计 NH 总 柱 密度 Ungerechts et al. 1986), 
nome vanfe niet dem. +] (4,86) 


其 中 括号 中 的 每 一 项 分 别 表示 J，K) = 〈0，0)、(1，1)、(2，2) 等 各 
能 级 的 贡献 。 此 处 我 们 还 假设 正 、 仲 NHs 都 是 热 化 的 。 

由 于 通常 情况 下 亚 稳 态 双 重 态 之 间 的 跃迁 比 其 他 转 玛 跃迁 快 得 多 , 它 
们 可 以 被 近似 放 为 一 个 双 能 级 系统 。 在 知道 了 激发 温度 Te 和 动能 温度 T, 
后 ， 所 观测 分 子 气体 的 密度 可 由 下 式 给 出 〔Ho & Townes 1983), 


a [2-4 Te (487) 
其 中 ，A 和 C 分别 是 爱 因 斯 坦 A 系数 [对 (1，1) 线 A=1.7x10”s'] 和 
碰撞 速率 【对 〈1，1) E C= 8.5x10" cm s'，Danby et al. 1988]。 值 得 
注意 的 是 , 通常 用 这 种 方法 得 到 的 密度 很 有 可 能 只 是 一 个 下 限 ,因为 我 们 
ER Te 时 假设 波束 填充 因子 为 1。 另外 ， 在 稠密 的 团 块 中 ，(1，1) 线 是 
接近 热 化 的 ， 因 此 从 两 能 级 模型 得 到 的 密度 (4.87) 不 确定 性 较 大 。 不过， 
这 样 的 一 个 估计 至 少 为 我 们 提供 一 种 途径 去 检验 所 假设 的 NH 的 相对 丰 
度 是 否 合理 。 对 于 一 个 各 向 同性 的 云 ， 从 《〈4.86) (487) 两 式 可 以 得 到 
NH 的 相对 丰 度 ， 

aama XOL 


(4.88) 
n0.) 


m 





天 体 物理 ak: 


其 中 二 为 云 的 厚度 。 如 果 假 设 云 是 球 对 称 的 , 我 们 可 以 近似 地 用 通过 成 图 
观测 获得 的 云 的 大 小 作为 云 的 厚度 。NHs 的 相对 丰 度 X. (NH) 并 不 很 确 
定 , 英 仙 座 ,-3 km s" 旋 避 以 及 稠密 暗 云 核 中 的 XCNHs)=10? 一 108(Benson 
et al. Myers 1983; Batrla et al. 1984; Serabyn et al. Güsten 1986)。 但 是 ， 
很 多 证 据 表明 在 较 热 的 分 子 气 体 云 中 , NHs 会 明显 增 丰 , X (NH3) =107 
10”. 其 中 最 高 的 相对 丰 度 值 来 自 Sgr B2 复合 体 (Hiittermeister er al 1993). 

(2) 转动 图 方法 。 

4.2 节 中 介绍 的 转动 图 或 布局 图 方法 在 NHs 分 子 反 演 谱 线 的 分 析 中 应 
用 广泛 。 在 光学 水 且 忽略 宇宙 背景 辐射 的 假设 下 ，NH 某 一 转动 态 (包括 
反 演 态 上 下 两 个 能 级 ) 波 东平 均 的 柱 密度 可 以 从 主 波束 亮 温 度 的 速度 积分 
强度 直接 得 到 


Na, ky - 59309 20 1D pg (489) 
其 中 反 演 能 级 (J，K) 的 总 柱 密度 N (J，K )、 反 演 谱 线 频率 v 和 观测 的 


积分 强度 jTwa dv 的 单位 分 别 是 cm? GHz 和 K km s', 对 于 亚 稳 态 反 演 线 ， 
G, 和 G', J) 之 间 的 转动 温度 由 下 式 给 出 


NOI) 8al) 2H o 
NUS) gs) 24 1 





(4.90) 





其 中 对 仲 -NH3 和 正 -NHs 分 别 有 gyel 812, AE JE O, DA, P) 之 
间 的 能 量 差 。 因 此 如 果 画 出 log [N/ (2J + D /gm] 与 AE 之 间 的 关系 ， 即 
转动 图 。 例如 Wilson 等 人 《1993，2000) 观测 了 Orion-KL 中 NH; (1, 1) 
到 (14，14) 的 亚 稳 态 反 演 线 发 射 以 及 其 他 非 亚 稳 态 反 演 线 共 37 条 谱 线 ， 
用 转动 图 的 方法 《图 4.18) 得 到 其 中 的 分 子 气体 由 两 个 转动 温度 分 别 为 
165K 和 400K 的 成 分 组 成 。 类 似 地 ，Hiittermeister 等 (1995) 在 Sgr B2 
中 观测 到 的 NH3 Cl, D 到 14，14) 亚 稳 态 反 演 线 发 射 ， 也 需要 两 个 温 
度 成 分 拟 合 ， 其 中 高 温度 成 分 动能 温度 Ti>600K。 另 外 由 于 这 些 反 演 线 均 
为 吸收 线 ， 其 激发 温度 低 于 20K， 可 见 这 些 谱 线 是 极端 亚 热 激发 的 。 
然而 ， 当 局 部 热 动 平衡 (LTE) 近似 不 再 适用 ， 亦 即 能 级 布 居 不 再 满 
是 玻 尔 效 曼 分 布 时 , 就 需要 用 到 统计 平衡 方法 或 逃逸 几率 方法 。 统计 平衡 
方法 研究 所 覆盖 的 每 一 能 级 的 细致 平衡 , 可 以 研究 发 生 在 特定 条 件 下 个 别 
能 级 间 跃 迁 时 的 受 激发 射 。 这 一 方法 的 细节 描述 见 附录 。 选择 什么 方法 完 
全 取决 于 已 确定 的 研究 目标 及 所 获得 的 观测 资料 。 
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图 4.18 猫 户 座 大 星云 Orion-KL 中 NH, 的 反 演 能 级 C, JO. 的 归 一 化 柱 密度 (43” 
波束 中 的 平均 值 》 与 反 演 线 中 低能 级 能 量 ( 单 位 为 K) 的 转动 图 (Wilson er al 
1993;2000)。 其 中 “o” 和 “x” 和 分 别 表示 亚 稳 态 和 非 亚 稳 态 跃迁 。 图 中 的 实 线 和 
虚线 表示 对 不 同 能 量 段 反 演 谱 观 测 值 的 线性 拟 合 。 低 能 级 段 的 氢 合 结果 为 Tw=165 
,而 对 高 于 1000K 的 能 级 的 反 演 谱 的 拟 合 结果 为 Te=400K〈 取 自 Wilson er aL2000) 


4413 NHs 分 子 云 的 观测 特征 

NHs 反 演 线 的 观测 是 研究 分 子 云 中 的 稠密 云 核 性 质 的 非常 有 效 的 手 
段 之 一 。 这 不 仅 因为 它们 所 示 踪 的 气体 密度 较 高 [n(Ha)>10cm3，Ho 和 
Townes 1983], 而 且 由 于 可 以 实现 同一 望远镜 上 多 条 NHs 反 演 线 的 同时 观 
测 ， 使 得 云 核 中 分 子 气体 动能 温度 的 确定 变 得 更 加 容易 。 

(1) 不 同 区 域 中 的 NH; 反 演 谱 线 的 单 天 线 巡 测 。 

表 44 罗 列 了 近 二 十 年 来 在 银河 系 不 同 环境 的 分 子 云 中 所 进行 的 一 些 
有 代表 性 的 NHs 反 演 线 谱 线 巡 测 和 成 图 工作 。 

20 世 纪 80 年 代 可 以 说 是 稠密 云 核 分 子 谱 线 研究 的 “黄金 时 代 w Myers 
和 他 的 合作 者 们 (Myers er al. Benson 1983; Benson et al. Myers 1989) 从 
Palomar 巡天 的 光学 底片 上 搜寻 到 一 大 批 暗 云 并 利用 NH, 反 演 谱 线 观测 研 
究 了 这 些 暗 云 的 物理 性 质 。 他 们 从 对 金牛 座 和 蛇 夫 座 中 暗 的 NHs(1,1)fl 
(2.2) 谱 线 巡 测 及 成 图 观测 的 结果 总 结 出 这 些 暗 云 的 总 体 性 质 ， 质 量 约 为 
1 一 20 Mo。， 大 小 约 为 0.1 一 0.2pc， 密 度 约 为 104cm3， 温 度 约 为 10K， 并 
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具有 亚 声速 测 动 运动 . 这 项 工作 具有 里 程 碑 式 的 意义 ,因为 它 为 当时 几乎 
同一 时 期 提出 的 所 谓 恒星 形成 标准 模型 (Shu, Adams & Lizano 1987) 提 
供 了 部 分 重要 的 输入 参数 。 这 些 暗 云 中 大 约 一 半 有 成 协 的 IRAS 源 
(Beichman er al. 1986)， 说 明 它们 确实 可 以 形成 恒星 。 

小 球状 体 是 理想 的 研究 孤立 的 恒星 形成 的 天 体 , 因为 它们 受 周围 环境 
的 影响 很 小 。Kane $ (1995) 在 一 类 没有 成 协 IRAS 源 的 小 而 宁静 的 Bok 
小 球状 体 样本 中 没有 探测 到 NHs (1, 1). Bourke 4 (1995) 对 一 批 南天 
区 小 球状 体 的 观测 在 近 一 半 的 源 中 探测 到 了 NH, 1，1)， 但 是 除了 6% 
谱 线 发 射 较 强 外 其 他 普遍 偏 弱 。 比 起 Benson 和 Myers (1989) 的 暗 云 来 ， 
这 些小 球状 体 中 的 分 子 气体 光 深 、 密 度 均 较 低 ， 恒 星 形成 活动 也 较 弱 ,而 
其 他 的 性 质 都 差不多 。 Lemme 等 (1996) 对 北 天 Bok 小 球状 体 进行 了 NHs 
CO, D 和 (2，2) 的 无 偏 巡 测 。 计 算得 到 这 些小 球状 体 的 动能 温度 为 
85-1L5K; 激发 温度 为 4.5-8K; NH, 柱 密度 为 2x10 -1.8x10'5cm?; Hz 
WEAH 10*- 100m. 

表 4.4 “银河系 分 子 云 NH 反 演说 线 巡 测 


















































ww  [ wa | mman | ww | 。。 参考 文献 
BRZI Bok 球状 体 
FAREREI] (1,0. 2) | Haystack 57 44%  |Benon & Myers 
149 Az NARO 43 X 1989 
169 南天 小 球 | (1,1)、 (2,2) | Parkes-64 米 50% | Bourke er al. 1995 
状 体 暗 云 
11 个 高 银 纬 卷 云 | (1.1). (2.2) | NRAO-43 米 100% | Tumer et al. 1993 
17 MEM Bok | (1,0. (2.2) | Haystack 373% 0% | Kane et al. 1995 
237 个 Bok 小 | (1,1); 22) | MPHR-100 米 31% | Lemme eral. 1996 
球状 体 
《UC) HI 区 与 大 质量 恒星 形成 区 
35 个 HI 区 ，| (D. (2,2) | Chilbolon-25 米 | 190% [MasDonald er aL 
H0 脉 泽 ,HH 1981 
天 体 
-70 南天 HIE ki.). Q2). | Parkes-64 米 70% | Peters er al. 1986 
区 G3 Tidbinbilla-64 米 
160 PERF | 1,0. 2:2) | MPIR-100 米 23% | Wouterloot er aL 
JP ORO M 1988 
座 分 子 云 中 的 
IRAS 源 
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续 表 
区 域 谱 线 所 用 望远镜 探测 率 参考 文献 
84 个 UCHII 区 | (1,1), Q2) | MPIR-I100% | 70% [Churchwell er al. 1990 
16 个 UCHII | (4). (5,5) | MPHR-100 米 。 | 1544,4) | Cesaroni eral. 1992 
1046.5) 
ILAUCHITK | (4,4), (5,5) | MPIR-100%% | 8 个 (4 | Olmi er al. 1993 
3 个 (5.5) 
MP EMARE | (1,1), (2,2) | MPIIR-100 米 。 | 43 个 成 图 | Harju er al. 1993 
163 个 亮 红 外 源 | (L1). Q2) | MPIR-100 米 01 个 (1,1) | Molinari er at.1996 
67 个 大 质量 恒 | 0,0. Q2) | MPIR-100 米 | 25 个 (1,1) | Schreyer eral. 1996 
星 形成 区 1872) 
108 WX HI |a» Mapetinga-13.7 米 | 30 个 (1,1) ilas-Boas er al. 2000 
区 
69 个 大 质量 恒 | (1,1), (2,2) | MPIfR-100 米 。 | 59 个 (L.D) | Sridharan er al. 2002 
星 形成 区 40 个 (2.2) 

















大 质量 恒星 形成 区 (包括 UCHI 区 ) 的 NH 巡 测 大 多 以 UCHII 区 、 
水 肪 泽 或 具有 类 似 UCHI[ 的 IRAS 流量 或 红外 颜色 特征 等 Cm 4.2 节 中 提 
到 的 UCHTI 区 的 WC 判 据 ) 的 IRAS 源 为 路 标 。 一 般 认为 分 子 云 中 年 轻 
星 附近 的 分 子 气体 的 物理 和 化 学 特性 反映 了 恒星 形成 时 的 物理 和 化 学 条 
PE, 而 且 大 质量 恒星 大 多 形成 于 星团 环境 中 。 对 猎户 座 和 英 贡 座 中 的 嵌 埋 
红外 源 的 NH3 C1, 1) 和 (2，2) 巡 测 (Wouterloot er al. 1988) 拉 开 了 这 
类 研究 的 序幕 ， 随 后 的 成 图 工作 (Harju er al. 1993). 表明 这 些 区 域 中 的 和 
密 分 子 云 核 与 金牛 座 中 的 暗 云 核 相 比 , 典型 尺度 大 近 两 倍 ,而 速度 弥散 则 
高 出 3~4 倍 。UCHII 区 的 NH BLER MIW (Churchwell et al. 1990) 中 
较 高 的 探测 率 表明 UCHAR SMETA, ACUERDO 
深 埋 于 分 子 云 中 。Molinari 等 〈1996) 和 Sridharan ^& (2002) 分 别 对 那 
些 比 UCHI 更 早 的 并 且 相 对 较为 孤立 的 大 质量 原 恒星 天 体 CHMPOO. 进 
行 了 系统 的 NHs 反 演 线 搜寻 。 它 们 动能 温度 和 谱 线 线 宽 的 平均 值 均 小 于 
UCHI 样 本 中 的 相应 值 。 这 说 明 HMPO 中 的 分 子 气体 湾 动 明显 不 如 UCH 
也 样本 中 的 分 子 气体 滑动 剧烈 ， 而 可 能 的 原因 是 HMPO 环境 下 的 机 械 能 
输入 例如 来 自 外 流 、 星 风 等 ) 不 如 UCHII 环 境 下 的 充足 。 但 是 值得 注 
意 的 是 ，NH(1，1D 和 (2，2) 观 测 到 的 可 能 仅仅 是 这 些 大 质量 原 恒星 稠密 
核 (包括 那些 位 于 UCHII 区 附近 的 “ 热 核 ") 的 较 冷 且 较 延展 的 包 层 ， 而 
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温度 较 高 的 内 部 核 区 的 性 质 需要 观测 需要 高 能 级 反 演 线 如 (4，4) 和 CS, 
5) 等 线 以 确定 其 动能 温度 (如 Cesaroni er al.，1992)。 

Jijina 等 人 (1999) 汇总 文献 中 264 个 NH; 分 子 云 核 成 图 观测 的 资料 ， 
统计 分 析 了 这 些 云 核 中 气体 的 物理 性 质 。 在 这 些 云 核 中 几 个 主要 物理 参量 
的 最 小 值 、 最 大 值 和 中 值 分 别 为 ，NHs 柱 密度 :3.2x103、2.5x10!6 和 
Sx10"cm?, R: 0.17. 8.5 和 0.74kms1; 动能 温度 ; 7.5、100 和 14.7K; 
位 力 质量 : 0.79、132 和 1.07 M。。 进一步 的 统计 分 析 还 表明 : 就 对 云 核 
性 质 ( 线 宽 、 动 能 温度 和 云 核 大 小 等 ) 的 影响 而 言 ， 与 年 轻 星 或 星团 成 协 
的 云 核 比 起 那些 无 星 的 云 核 在 统计 上 表现 出 谱 线 宽度 较 宽 、 动 能 温度 较 高 
和 云 核 半 径 较 大 等 滑动 特征 , 其 中 与 星团 成 协 的 云 核 比 与 单个 年 轻 星 成 协 
的 云 核 的 调动 特性 更 为 明显 。 云 核 性 质 有 明显 的 区 域 特征 ， 按 照 从 金牛 
座 一 蛇 夫 座 一 英 仙 座 一 猎户座 一 仙 王 座 的 顺序 , 云 核 的 尺寸 由 小 到 大 、 动 
能 温度 由 低 到 高 、 油 动 由 弱 到 强 但 NHs 柱 密度 和 位 力 丰 度 [ 定 义 为 NH, 
密度 与 从 位 力 质量 得 到 的 气体 总 柱 密度 之 比 ， 也 即 N CNH) /Nw] 却 由 高 
到 低 ,这 很 有 可 能 与 这 些 区 域 中 的 云 核 与 星团 成 协 的 情况 相关 ， 因为 按 昭 
上 面 几 个 区 域 的 顺序 , 与 星团 成 协 的 云 核 数 比例 呈 递 增 的 趋势 。 这 些 云 核 
性 质 与 所 处 区 域 或 星团 成 协 性 的 明显 的 相关 关系 可 能 是 任何 一 个 自 恰 的 
恒星 形成 理论 都 必须 给 出 合理 解释 的 。 

(2) 高 空间 分 辩 率 结果 。 

a 大 质量 分 子 云 核 南 缩 与 星 周 盘 。 高 空间 分 辩 素 的 NH 观测 为 研究 
分 子 云 核 ， 尤 其 是 作为 大 质量 恒星 前 身 天 体 的 “ 热 核 "， 提 供 了 强 有 力 的 
工具 。 近 年 来 利用 美国 甚大 阵 〈VLA) 所 做 的 一 系列 关于 分 子 云 “ 热 核 "” 
的 高 空间 分 辩 率 观测 逐步 揭 开 了 这 类 天 体 的 神秘 面纱 。 如 Cesaroni 等 

(1994) 对 几 个 超 致密 电离 所 区 (UCHI) 进行 的 分 辩 率 为 $“x3“ 的 观测 
发 现 其 中 的 NH, (4, 4) 发 射 来 自 非常 致密 《大 小 约 为 01pc)， 但 动能 温 
HERIR (50 一 200K) 的 “ 热 核 "。 它 们 的 位 置 并 不 总 是 与 周转 的 UCHII 完 
全 吻合 , 却 通常 与 这 些 区 域 的 水 脉 泽 位 置 更 接近 . 它们 大 多 表现 出 由 外 向 
内 增强 的 温度 和 密度 梯度 ， 说 明 这 些 NH. 致密 核 的 加 热源 并 非 附 近 的 
UCHII， 而 很 有 可 能 是 来 自 孕 育 其 中 下 一 代 年 轻 恒星 。 这 些 “ 热 核 ” 所 处 
的 演化 状态 应 该 早 于 UCHII 。 后 来 更 高 分 辩 率 的 观测 (~0.4”) 还 发 现 其 
中 一 些 核 中 存在 旋转 盘 结构 《Cesaroni er al. 1998)。 在 已 经 有 HI 区 的 大 
质量 分 子 云 核 中 ， 由 于 有 HI 区 较 强 的 连续 谱 辐 射 为 背景 ， 气体 的 塌 缩 特 
征 谱 通常 会 表现 为 反 转 的 P Cygni 轮廓， 也 即 谱 线 的 蓝 移 部 分 为 发 射 谱 ， 
132 
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图 4.19 WSle2 If] CHCN (857) MINH, Cl, D. (2, 2), (3, 3) 谱 线 轮廓 ， 其 
"RNH, (2，2)、(3，3) MILEH P Cygni 谱 线 轮廓。 纵向 的 点 划 线 表示 云 核 的 系统 
速度 ( 取 自 Zhang et al. Ho,1997) 

而 红 移 部 分 为 吸收 谱 。 图 4.19 即 为 在 大 质量 恒星 形成 区 W51e2 中 观测 到 
的 NH3 反 演 线 的 反 转 的 P Cygni 轮廓 。 利 用 VLA 所 作 的 高 分 辩 率 0.2” 
—1”, ~1600—8000AU) 的 NH, (1. 1), (2, 2) 和 (3, 3) WA, Ho 
& Young (1996) 以 及 Zhang 等 《1997) 对 大 质量 恒星 形成 区 W51 的 分 
子 云 核 拥 缩 进 行 了 详细 的 研究 。 他 们 观测 到 了 热 核 (W51e2) 中 非常 靠近 
中 央 恒 星 〈 一 8000AU) 的 气体 近乎 匀速 下 落 证 据 。 贯 穿 云 核 中 所 有 呈现 
PANAIR, NH 的 转动 温度 接近 常数 ， 且 密度 分 布 与 总 质量 在 各 种 
尺度 上 都 与 一 个 匀速 自由 下 落 的 模型 所 给 出 的 一 致 。Zhang 5 (1998) 对 
大 质量 年 轻 星 IRAS20126+4104 进行 了 NHs 反 演 线 的 高 空间 分 辩 率 (一 3” 
一 4”) 观测 。 通 过 研究 其 周围 气体 的 运动 学 特征 ， 发 现 了 一 个 垂直 于 喷 流 
和 外 流 方向 且 遵从 开 普 勒 运动 的 星 周 盘 〈 图 4.20)。 在 AFGL5142 中 的 类 
似 研究 (Zhang et al. 2002) 也 发 现 一 个 谱 线 线 宽 较 大 (64 km s')、 气 体 
温度 较 高 《70K)、 线 尺度 大 约 1800AU 的 致密 结构 。 这 一 致密 结构 与 一 
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个 高 准 直 的 SIO 喷 流 成 协 且 有 旋转 的 运动 学 特征 ,很 可 能 是 一 个 大 质量 年 
轻 星 的 星 周 盘 。 不 过 这 还 有 待 更 高 分 辩 率 观测 的 证 实 。 而 在 另 一 些 大 质量 
恒星 形成 区 中 的 高 空间 分 辩 率 NH 观测 却 没有 发 现 有 盘存 在 的 证 据 。 如 
Solling ^& (2005) 利用 VLA 对 UCHII 区 G10.6-0.4 的 空间 分 辩 率 为 
0.12“x0.079"“ 的 NH3(3，3》 观 测 发 现 分 子 气体 的 下 落 主要 是 球 对 称 的 ， 
在 0.03pe 的 尺度 上 也 没有 发 现 盘 的 证 据 。 还 有 一 些 UCH IT 区 例如 
G28.20-0.05，Sollins er al. 2005) 的 高 分 辩 率 NH (1,1) 观测 则 表现 出 更 
为 复杂 的 运动 学 结构 。 
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图 420 CE) 大 质量 年 轻 星 IRAS20126+4104 附近 NH; CI, 1) 和 (2, 2) 反 演 
线 积分 强度 图 与 HCO*(1 一 0) 双 极 外 流 的 比较 ,其 中 的 实 线 和 虚线 分 别 表示 红 移 
MEB: CF) 沿 开 普 勒 盘 方 向 的 NH OI. 1) M (2，2) 谱 线 ， 其 中 坚 虚 线 表 示 
云 的 系统 速度 〈《 取 自 Zhang eral. 1998) 


b. 银 心 。 银 心 区 域 一 直 受 到 各 个 波段 天 文学 家 的 广泛 关注 ， 因 为 它 
是 高 我 们 最 近 的 星系 核 ， 并 且 在 这 个 区 域内 有 超大 质量 黑洞 、 年 轻 星团 、 
分 子 气体 核 周 盘 《CND)、 电 高 气体 流 柱 、 弥 漫 的 热气 体 以 及 超新星 遗迹 
等 丰富 的 天 体 物理 现象 。 关 于 银 心 区 域 的 总 体 特征 请 参阅 Morris 和 
Serabyn (1996) 的 评述 文章 。 银 心 距 200 pe 以 内 的 中 央 分 子 带 (Central 
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Molecular Zone; 以 下 简称 CMZ) 中 聚集 了 大 量 的 温度 (30 一 200K) 和 密 
BE (>10tcm”) 都 较 高 的 分 子 气体 ， 总 质量 高 达 5x10~10Mo. CMZ 中 
的 主要 分 子 气体 成 分 是 两 个 巨 分 子 云 ， 即 Sgr B2 和 Sgr A 复合 体 成 协 的 
50 km s 云 。 在 银 心 距 约 为 3 pc 的 更 小 尺度 上 ， 银 心 Sgr A* 被 一 个 致密 
Cl0'cm?) 分 子 气体 核 周 盘 ( 以 下 简称 CND) 所 包围 。CND 的 南面 和 
东 面 银 心 距 10pe 的 地 方 各 又 一 个 巨 分 子 云 ，20 km s! 云 《M-0.13-0.08) 
ISO km s! Z -NH 观测 为 全 面 了 解 该 区 域 的 分 子 气体 成 分 分 布 与 相互 作 
用 关系 提供 了 最 有 力 的 工具 。 早 期 的 银 心 区 域 的 NH 观测 给 出 整个 区 域 
的 气体 温度 为 50 一 120K。 后 来 的 VLA 观测 又 发 现 一 个 从 20 km s" zi f 
北 延 伸 至 CND 东南 部 边缘 的 长 纤维 状 的 “南部 流 柱 ” 以 及 “西部 流 柱 ”、 
“北部 背 "。Hermstein 和 Ho (2005) 综合 最 近 关于 银 心 的 高 分 辨 率 
(16514^) NH3 (1, D. (2, 2), (3, 30 和 (6，6) 的 观测 结果 ， 详 
细 分 析 了 银 心 附近 10 pe 区 域内 的 分 子 气体 的 物理 特性 ,构造 了 一 幅 各 利 
密 气 体 成 分 的 空间 分 布 的 三 维 全 景 图 , 并 细致 讨论 了 这 些 稠密 气体 成 分 与 
银 心 附近 其 他 特征 成 分 的 相互 作用 与 影响 。 图 421 (a) ~ GD 给 出 了 
VLA 观测 的 银 心 区 域 NHs 四 条 反 演 线 的 速度 积分 强度 图 , 并 于 图 421(c) 
中 标 出 了 该 区 域 主要 的 分 子 气体 特征 成 分 。 对 比 图 421 (ce) 和 Cd) 可 以 
发 现 ， 在 紧 靠 银 心 区 域 高 激发 态 NH, C6, 6) 谱 线 发 射 的 积分 强度 图 明显 
不 同 于 其 他 三 个 低 激 发 的 反 演 线 发 射 。 在 离 银 心 投影 距离 小 于 2pc 范围 分 
子 气体 由 NH, C6, 6) 所 示 踪 的 热 分 子 气体 云 成 分 占 主导 。 该 热 分 子 气体 
云 看 上 去 位 于 CND 内 部 ， 而 且 正好 填补 了 NH, (3, 3) 积分 强度 图 [图 
421 (c)] 中 的 中 心 空洞 。 银 心 区 域 中 央 10pe 范围 内 的 NHs ARENY 
10~20 km s"; 动能 温度 为 20 一 50K; 研究 表明 50km/s 巨 分 子 云 可 能 并 
没有 受到 Sgr A East 的 膨胀 壳 层 所 带 来 的 强烈 影响 , 因为 NH 的 观测 即 没 
看 到 这 个 巨 分 子 云 中 明显 的 速度 梯度 ， 也 没 看 到 较 高 的 温度 。 而 “西部 流 
柱 ” 中 观测 到 的 较 大 的 线 宽 〈20 km s1)。 速度 梯度 (25 km s peo 和 较 
高 的 动能 温度 (46 KO 都 表明 “ 流 柱 ” 中 气体 是 银 心 区 域 受到 Sgr A East. 
的 膨胀 沉 层 影响 最 大 的 分 子 气体 成 分 , 因此 其 形成 与 Sgr A East 脱 胀 密切 
相关 .基于 VLA 观测 资料 以 及 以 前 所 有 单 天 线 的 NHs 研 究 结果 , Herrstein 
和 Ho (2005) 总 结 银 心 附近 10—20pc 范围 内 的 分 子 云 有 两 个 各 自 <0.5pe 
的 双 温 度 结构 , 其 中 热气 体 成 分 占 约 1/4. 在 中 心 2pc 范围 内 观测 到 的 NH; 
(6, 60 与 G, 3) 的 反常 谱 线 强度 比 (>2.3) 是 超出 了 处 于 局 部 热 动 平 
dii LTE) 的 气体 的 理论 值 ， 很 有 可 能 是 由 于 Sgr A* 附 近 热 分 子 云 的 (3， 
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3) 发 射 被 包 在 其 外 的 一 层 较 冷 的 屏 项 介质 所 吸收 造成 的 ， 而 6，6) 发 
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图 4.21 VLA 观测 的 银 心 区 域 NH; 四 条 亚 稳 态 反 演 线 : (a) NH, (1, 1); (b) NH. 


(2, 2»: Ce) (3，3):(d) (6，6) 的 速度 积分 强度 图 。 其 中 专 表 示 银 心 Sgr A* 的 
位 置 , 图 Ce) 中 还 标 出 了 该 区 域 10pe 范围 内 的 主要 分 子 气体 特征 成 分 ( 取 自 Hermstein 
et al. Ho 2005) 


4414 HEHH NHORM 

在 芷 核 组 成 物 示 踪 分 子 〈 或 原子 ) 中 NH 通常 是 比较 显著 的 ， 这 一 
点 可 以 从 在 大 量 赶 星 中 观测 到 NH 的 光学 光谱 得 到 佐证 ， 因 为 通常 认为 
NH; 是 NH; 离 解 的 产物 (Wyckoff et al. 1991). 一般 认为 气态 NH JE JA Ht 
核 中 升华 出 来 的 。 到 目前 为 止 已 在 三 个 彗星 中 探测 到 NH 的 亚 稳 态 反 演 
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线 发 射 ， 它 们 是 IRAS-Araki-Alcock CAltenhoff et al. 1983), Hyakutake 
(Palmer et al 1996) 以 及 海尔 一 波 普 蔡 星 CBird er al. 1997)。 观 测 通常 都 
是 在 这 些 芷 星 靠近 近日 点 的 时 候 进行 的 。Bird 等 人 《1997) 利用 转动 图 方 
法 从 (J，K) = (1，1) 到 (5，5) 五 条 跃迁 的 观测 资料 计算 出 转动 温度 
为 104t30K。 因 为 气态 的 NH, 分 子 在 离 芷 核 半 径 R5000 千 米 的 地 方 就 
几乎 不 存在 了 ,所 以 这 个 温度 应 该 代表 了 内 芷 发 中 的 转动 温度 。 计算 还 表 
明海 尔 一 波 普 在 星 中 NH 的 产生 率 约 为 每 秒 19 吨 。 
AALS 远 红外 和 亚 毫米 波段 的 纯 转 动 跃迁 

上 面 我 们 主要 涉及 到 亚 稳 态 的 反 演 路 迁 。 其 实 根据 前 面 提 到 的 NH; 
分 子 中 能 级 跃迁 的 量子 力学 选择 规则 , 还 有 大 量 的 转动 跃迁 ， 其 中 那些 下 
能 级 为 反 演 能 级 的 跃迁 [(7 ，K) 一 《J - 1，K), K27-1] 又 叫 转动 一 
反 演 跃迁 〔Zeng 1985). NH; 转动 跃迁 均 落 在 红外 波段 。 早 在 1983 S 
Townes 等 人 和 Keene 等 人 就 分 别 利用 KAO 在 猎户 座 大 星云 OMC1 中 分 
别 观测 到 了 NH, 的 远 红外 波段 的 转动 - 反 演 跃迁 (7，K) = (4, 3) "一 a, 
3) "(125hm) 和 亚 毫米 波段 的 基态 转动 跃迁 C, 0) — C0, 0) (5244m). 
然而 ， 由 于 受到 大 气 消光 的 严重 影响 ， 远 红外 波段 的 地 面 观测 非常 困难 ， 
因此 有 关 这 些 转动 跃迁 的 研究 进展 缓慢 直到 1995 年 红外 空间 天 文 台 1SO 
发 射 成 功 (Kessler et al. 1996), 系统 地 研究 星际 分 子 中 这 些 转动 跃迁 的 性 
JAA RATM. Ceccarelli ^& A. (2002) 利用 ISO 的 长 波 频谱 仪 (LSW) 
对 大 质量 恒星 形成 区 Sgr B2 进行 了 47 一 196hm 的 谱 线 巡 测 。 这 一 频段 包 
括 了 能 量 从 45 一 500 em! 的 35 条 NHs 的 转动 跃迁 。Ceccarelli 等 人 观测 到 
了 其 中 的 21 条 跃迁 谱 线 , 而 且 均 为 吸收 线 . 其 中 有 13 条 谱 线 跃迁 的 低能 
级 为 亚 稳 态 能 级 ， 而 另外 还 有 8 条 的 低能 级 为 非 亚 稳 态 能 级 。 包括 亚 稳 态 
的 跃迁 比 非 亚 稳 态 的 跃迁 在 总 体 上 表现 出 更 强 的 吸收 谱 。 非 亚 稳 态 跃迁 转 
动 温度 (一 310K) 明显 高 于 亚 稳 态 跃迁 转动 温度 (~130K). 后 者 与 从 射 
电波 段 相同 能 量 范围 《50 一 500 cm) 的 亚 稳 态 反 演 线 得 到 的 转动 温度 相 
当 (160K; Huettemeister 等 1995)。LVG 模型 计算 结果 表明 这 些 吸 收 线 是 
来 自 一 层 挡 在 Sgr B2 与 观测 者 之 间 的 高 温 ( 一 700K) 但 较为 稀薄 (密度 一 
10* em?) 的 气体 云层 。 该 气体 云层 的 NH3 柱 密度 3+1) x0 cm2， 很 
有 可 能 是 受 冲击 波 激发 的 气体 形成 的 。 

基态 转动 跃迁 (1, 0) — (0, 0) (S24pm) 的 进一步 研究 直到 最 近 
空间 亚 毫米 波 望远镜 Odin (在 该 波段 的 波束 大 小 为 2) 成 功 发 射 之 后 才 
得 以 继续 开展 。Larsson 等 (2003) 利用 Odin 成 功 地 观测 了 猎户 座 大 星 去 
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中 的 三 个 位 置 ( 即 Orion KL, Orion S 和 Orion Bar) 的 NH, (Jx=10-00) 
谱 线 ， 并 首次 在 Orion Bar 中 观测 到 了 NH; 发 射 ， 模 型 计算 发 现 其 中 的 
NH; (Jx= lo - 05) 是 亚 热 激发 的 (Te = 11K) 且 相 对 丰 度 为 x10”。 Liseau 
A8. (2003) 利用 Odin 对 小 质量 云 核 p Oph A 进行 了 NH, (Jx= lo- 0) 
观测 ， 首 次 在 小 质量 云 核 中 探测 到 了 NH 的 524hm 转动 谱 线 。 与 其 他 分 
子 谱 线 的 综合 分 析 表 明 该 云 核 中 的 NHs 相对 丰 度 (8.5x10”) 可 能 远 低 于 
典型 稠密 核 中 的 值 (108 一 107)。 
4.4.1.6 同位 素 分 子 谱 线 观测 

(1) "NH, 

在 银河 系 恒星 形成 区 的 NHs 分 子 谱 线 观测 研究 中 所 遇 到 的 问题 之 一 
是 有 时 谱 线 的 光 深 太 大 ， 从 而 使 解释 和 计算 变 得 复杂 化 。 如 Cesaroni 等 
(1994) 发 现在 UCHII 区 G10.47 和 G31.41 中 ，NH3(4,4) 的 光 深 高 达 近 
100。 光 深 如 此 大 的 谱 线 只 能 反映 云 核 的 表面 而 无 法 真实 反映 整个 云 核 的 
平均 特性 , 要 理解 正在 发 生 恒星 形成 的 区 域 中 的 气体 的 动能 学 , 需要 观测 
光学 菏 的 谱 线 ,因为 太阳 附近 的 氨 元 素 同位 素 丰 度 比 约 为 [*NJ['SN]=300， 
因此 只 要 NH; 的 谱 线 光 深 小 于 300， 则 NH 通常 为 光学 薄 的 。 而 且 由 于 
ENH 没有 四 极 和 矩 精细 结构 ， 因 此 处 理 方法 较为 简单 。 Wyrowski 和 
Walmsley (1996) 用 Effelsberg-100 米 望远镜 对 9 个 NH, (4, 4) 较 强 
的 UCHI 进行 了 “NHs (3, 3), (4, 4) 搜寻 ， 结 果 在 6 个 源 中 探测 到 谱 
线 发 射 。 波 东平 均 的 “NH, 柱 密度 都 在 103cm 的 量 级 ， 而 动能 温度 在 
100—300K 之 间 。 其 中 在 G10.47+0.03 中 观测 到 从 (1，1) ~ (6, 6) 共 
6 条 “NH 亚 稳 态 反 演 线 ， 这 些 亚 稳 态 之 间 的 转动 温度 为 185K。 TAR 
度 梯度 (LVG) 模型 所 计算 的 动能 温度 为 240K。 这 个 温度 高 于 Cesaroni 
A (1994) 用 VLA 观测 "NH, (4, 4) 所 得 到 的 温度 ， 表 明 云 核 的 平 
均 温度 高 于 表面 的 温度 ， 也 即 云 核 是 由 内 部 的 嵌 埋 源 加 热 的。Wilson 等 
人 (2000) 对 Orion-KL 热 核 区 域 的 高 空间 分 辩 率 SNH, (3，3) 观测 发 
现 其 较 宽 的 线 宽 可 能 来 自 非 常 靠近 热 核 中 心 的 区 域 。 值 得 注意 的 是 ， 尽 
管 “NH 通常 为 光学 薄 的 , 但 在 极 个 别 的 情形 , 如 在 NGC 7538 中 NH; 
(3，3) 就 被 发 现 是 条 较 弱 的 脉 洋 线 ( Mauersberger et al. 1986; Schilke 
et al. 1992). 

(2) NHD, ND;H fll ND. 

NHs 有 三 种 气 化 的 同位 素 分 子 即 NH2D、ND3H 和 ND;。 它 们 都 已 在 
稠密 核 中 观测 到 ， 因 此 NH. 及 其 所 化 同位 素 分 子 是 研究 稠密 核 中 分 子 多 
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重 饼 化 过 程 的 良好 示 踪 分 子 。 

NHD 分 子 是 一 个 不 太 对 称 的 陀螺 。 和 NH 一 样 ， 它 的 转动 能 级 分 裂 
成 反 演 双重 态 , 只 不 过 它 的 不 对 称 性 使 转动 与 反 演 混合 形成 转动 一 反 演 跃 
XE JC N 核 的 电 四 极 矩 同样 会 使 转动 一 反 演 跃迁 分 裂 为 5 条 精细 结构 线 。 
反 演 双重 态 之 间 产 生 的 对 称 s) 与 反对 称 Ca. 跃迁 都 落 在 毫米 波段 ， 一 
条 在 85.926263GHz〈 对 应 于 正 态 NHD kua=lmu 一 1o)， 而 另 一 条 在 
110.153599GHz (对 应 于 仲春 NHD Jx-wxi=1% 一 101)。 另 外 ， 由 于 存在 一 
个 较 弱 的 看 极 矩 , 还 会 产生 频率 为 332.82251GHz (v=0) 和 332.78189GHz 

《Vv=1) 的 基态 纯 转 动 跃迁 ke=lo 一 0o。 

早 在 1978 年 ，Tumer 等 以 及 Rodriguez-Kuiper 等 就 分 别 在 Sgr B2 和 
Orion KL PRAAT REHM, HU NHD. Walmsley 4& (1987) 
对 Orion KL 中 的 热 核 区 域 更 细致 的 观测 发 现 其 中 氨 分 子 饥 化 的 程度 很 
高 ，NH2D/NHs = 0.003， 远 高 于 太阳 系 附 近 的 星际 介质 中 的 [D] / [HJ] 值 

(16x10*; Linsky er al. 1995)。 了 暗 云 核 中 的 相关 观测 同样 表明 较 高 的 所 
化 程度 ， 如 L183 中 和 TMC-1 中 NH;D/NH; 分 别 为 0.1 和 0.02 (Tink et al. 
2000). Saito 和 Ozeki (2000) 对 14 个 暗 云 中 的 16 个 云 核 以 及 Shah 和 
Wootten (2001) 对 32 个 小 质量 原 恒星 核 (Class-0 天 体 ) 和 星 前 核 

(pre-protostellar core) 的 NH;D 巡 测 发 现 NH2DINH 在 103 一 104 之 间 。 
Hatchell (2003) 利用 IRAM-30 米 毫 米 波 望远镜 对 英 仙 座 、 人 金牛 座 和 猎户 
座 的 11 个 小 质量 原 恒星 核 所 做 的 较 高 空间 分 辩 率 (28") 的 NHD 

Cy-iimlu loi 观测 表明 这 些 源 中 的 NHSD/NHs 比 大 尺度 观测 的 结果 
更 高 , 在 0.04 一 0.33 之 间 ,也 就 是 说 启 着 这 些 核 中 心 的 方向 所 化 的 程度 有 
增强 的 趋势 。Roberts & Millar (2000a,b) 考虑 了 分 子 冻结 (freezout) 和 
亏损 (depletion ) 的 气相 化 学 模型 可 以 很 好 地 解释 观测 到 的 高 NHD / NH3 
比值 。 

NDH 和 ND; 的 观测 相对 较 少 。 目 前 仅 在 L134N 和 L1689N 两 个 无 
星 的 暗 云 中 观测 到 了 NDH CRoueff er al. 2000; Loinard er al. 2001)， 在 
NGC 1333 (van der Tak er al. 2002) 和 Barnard 1 (Lis et al. 2002) 中 观测 
到 310GHz 的 转动 谱 线 ND; (Jx=1% 一 05)。NGC1333 中 的 NDJNH; ~ 
0.001。 目 前 所 有 气 化 NH; 的 观测 资料 都 支持 气相 化 学 模型 而 不 是 尘 粒 表 
面 化 学 模型 。 对 NH, 三 种 气 化 分 子 的 《 亚 ) 毫米 波 转动 谱 线 的 系统 研究 
表明 在 星 前 核 中 ND3/ NHs 在 2x10* 与 (1 一 2) x103 之 间 ， 且 所 化 在 温度 
为 20K 时 依旧 很 显著 《Roueff er al. 2005)。 
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一 天 体 的 微波 谱 线 诊断 _ 


442 CS 分 子 转动 谱 线 


4421 稠密 气体 探 针 分 子 CS 

CS 是 一 个 简单 的 双 原子 分 子 (y= 1.96D), 但 它 在 天 体 化 学 中 起 着 非 
常 重要 的 作用 ， 因 为 CS 是 星际 分 子 云 中 丰 度 最 高 的 硫化 分 子 之 一 。 星 际 
CS 是 由 Penzias 等 人 《1971) 发 现 的 ， 当 时 他 们 观测 到 了 Ori A、W51、 
DR21 以 及 IRC+10216 等 的 CS (3—2) WER. CS 及 其 同位 素 分 子 的 多 条 
转动 谱 线 经 常 被 用 来 研究 分 子 云 中 密度 较 高 的 区 域 。 即 使 是 频率 最 低 的 
跃迁 CS (1 一 0)， 其 临界 密度 也 远大 于 CO。 而 更 高 阶 的 跃迁 如 J=5 一 4 
和 7 一 6 等 的 临界 密度 则 高 达 10”?cm3， 是 稠密 分 子 云 核 的 理想 示 踪 器 。 
与 其 他 筒 密 气体 探 针 分 子 相 比 ，CS 的 优势 在 于 ， 它 的 多 条 转动 跃迁 都 落 
在 ( 亚 ) 毫米 波段 , 而 且 容易 被 观测 到 : 转动 跃迁 谱 线 虽 具 有 一 定 的 光 深 ， 
但 一 般 光 深 不 是 非常 大 《有 利于 LVG 模型 分 析 )， 同 位 素 分 子 CxS 通常 
是 光学 薄 的 ， 而 且 较 容易 被 观测 到 ， 因 此 我 们 可 以 从 中 获得 相应 的 CS 转 
动 跃迁 的 光 深 。 
4422 恒星 形成 区 的 CS WAGEN 

3645 列 出 了 一 些 主要 的 银河 系 中 的 CS 分 子 转动 跃迁 谱 线 巡 测 。 

OD 大 质量 恒星 形成 区 。 

CS 转动 跃迁 谱 线 的 巡 测 大 多 集中 在 大 质量 恒星 形成 区 ,如 UCHII 区 、 
水 脉 泽 或 亮 红外 源 等 。 其 中 最 完整 的 是 对 整个 银 道 面 上 的 满足 UCH ILI 
色 判 据 (Wood et al. Churchwell 1989) 的 IRAS 源 的 巡 测 CBronfman er al. 
1996). Bronfman 等 在 所 有 1427 个 IRAS 源 中 探测 到 59% 有 CS(2 一 1) 发 
射 ， 而 未 探测 到 的 源 要 么 远 红外 较 弱 ， 要么 颜色 比较 特别 ,对 南天 水 脉 泽 
的 CS(2 一 1) 巡 测 (Zinchenko et al. 1995, Juvela 1996) 得 到 几乎 100% 的 探 
测 率 ， 说 明 水 脉 泽 发 射 所 需要 的 超 致 密 区域 〔n~10icm) 是 被 较 稠密 的 
热 激发 气体 所 包围 的 。 水 脉 泽 区 域 的 CS 高 阶 转动 跃迁 谱 线 的 探测 率 有 所 
下 降 ， 但 CS(7 一 6) 的 探测 率 仍然 有 58% (Plume er al. 1992; 1997)。 对 
71 个 水 脉 泽 源 的 多 跃迁 CS 谱 线 的 LVG 分 析 得 到 这 些 区 域 的 平均 密度 为 
<logn(cm )>5.93.。 我 们 关于 大 质量 恒星 形成 区 云 核 的 大 小 和 质量 等 的 信 
息 主 要 来 自 对 这 些 区 域 的 CS 成 图 观测 (Juvela 1996; 1998, Plume et al. 
1997, Shirley et al. 2003, Churchwell er al. 1992, Cesaroni er al. 1991). 
Hauschidt er al. (1993) 还 在 8 个 银河 系 恒星 形成 区 中 观测 到 更 高 阶 的 
CS 和 CS 转动 跃迁 J = 109 谱 线 发 射 。 这 些 都 说 明 在 大 质量 恒星 形成 
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区 ， 高 密度 的 分 子 气体 普遍 存在 。 
(2) Bok 小 球状 云 与 暗 云 。 

Zhou 等 人 (1989) 对 Bensen 和 Myers (1989) NHs 瞳 云 样本 中 的 一 
部 分 进行 了 CS (2 一 1) 和 (3 一 2) 的 成 图 观测 。 我们 在 4.5.1 节 中 已 经 介 
绍 了 Bensen 和 Myers (1989). 所 给 出 的 有 关 NH3 暗 云 的 基本 性 质 ， 然而 
Zhou 等 人 的 研究 结果 表明 实际 情况 可 能 复杂 得 多 。 他 们 通过 比较 CS 和 
NH 的 结果 发 现 二 者 有 着 系统 的 不 一 致 。 最 大 的 不 同 是 两 种 分 子 谱 线 发 射 
的 峰值 位 置 明显 不 同 , 而 且 从 CS 成 图 得 到 的 云 核 的 大 小 是 从 NH3 成 图 得 
到 的 大 约 两 倍 , 同时 CS 的 线 宽 也 是 NH 的 两 倍 左右 。 经 过 十 多 年 的 努力 ， 
这 些 矛 盾 现 在 已 经 被 很 好 地 解 称 为 稠密 核 中 分 子 气体 的 选择 性 冻结 效应 

(freez-out)， 也 即 CS 和 NH, 在 高 密度 区 域 表现 出 不 同 的 性 质 ，CS 比 起 
NH; 来 更 容易 被 冻结 到 尘埃 颗粒 上 ， 从 而 表现 出 气态 CS 分 子 的 亏损 
(depletion) (Tafalla 等 2002)。 

最 近 的 大 量 研究 表明 在 小 质量 恒星 区 CS 和 CO 并 不 能 很 好 地 示 踪 中 
央 云 核 的 气体 质量 (Aikawa 等 2001,2003; Bergin 等 2001; Redman 等 2002; 
Tafalla 等 2002), 如 在 小 质量 的 无 星 核 的 核心 区 域 , CS 和 CO 的 相对 丰 度 
比 在 其 外 部 区 域 中 的 低 一 到 两 个 量 级 .通常 的 解释 是 在 这 些 核 的 内 部 由 于 
温度 低 而 密度 高 使 得 相当 的 CS 和 CO 等 含 碳 分 子 很 容易 吸附 在 尘埃 颗粒 
上 ， 从 而 导致 了 气态 分 子 的 亏损 (depletion). ifj NH, 和 N;H* (尤其 是 
NoH) 等 含 氨 的 分 子 由 于 它们 的 前 身分 子 N; 不 易 吸附 到 尘埃 颗粒 表面 上 ， 
因此 即使 在 高 密度 下 也 能 保证 以 气态 的 方式 存在 ,它们 可 以 像 尘埃 辐射 一 
样 很 好 地 示 踪 云 核 的 气体 质量 (Caseli 等 1999,2002; Bergin 等 2001, Lintott 
等 2005)。 


RAS 主要 的 星际 CS 巡 测 





























搜寻 区 域 跃迁 望远镜 探测 率 参考 文献 
26 个 各 种 源 170, 2^1 | NRAO-lI 米 | 19126 Turner 1973 
32 个 分 子 云 “| 1-0，2 一 1 [Bark 100% Linke & 

| Goldsmith 1980 

179 个 水 脉 泽 — 726 CSO-10 米 104176 —— |Plume er al.1992 
IAHREEMT | 2 一 1 Metsihovi-13.7 | 100% Zinchenko er 
Ei 米 al. 1994. 
Mon OB1 中 的 10 介 2—1, 5—4, | NRAO-12 米 | JH: 6/10 | Wolt-Chasc er 
外 流 和 30 个 IRAS | 1—6 CSO-10 米 IIRAS: 20/30 | al. 1995 




































































E: 
搜寻 区 域 跃迁 望远镜 探测 率 参考 文献 
30 个 南天 水 脉 “| 2 一 1 SEST-ISK 240 Zinchenko 
3E (1=260-310) 1995 
33 个 与 水 肪 泽 成 协 | 21. S4 |sEsTiSk — | 100% Juvela 1996 
的 南天 分 子 云 核 
1427 个 IRAS 源 | 2 一 1 SEST-15 米 311427 | Bronfman er 
Onsala-20 米 al. 1996 
172 个 水 脉 泽 [i-o Haystack-37 米 | 62% Anglada er al.1996 
150 个 与 水 脉 泽 | 2—1, 3—2, | IRAM-30% >90%:2—1, | Plume et al. 
成 协 的 大 质量 | 5—4 3-2 1997 
恒星 形成 区 >759:5 一 4 
银河 系 第 一 象 “| 2 一 1 NRAO-12 米 Helfer et al. 
Biss 5elesse s 1991 
47 个 低 质量 主 | 2 一 1 Haystack-37 米 | 100% Mardones er 
序 前 星 al. 1997. 
47 个 Bok 小 球状 [2—1, 3-2, | FCRAO-14 米 |67% Launhardt er 
体 5-4 SEST-ISX al. 1998 
IRAM-30 米 
35 个 水 脉 洋 221 Onsala-20K — | 47/55 Zinchenko er 
al. 1998. 
158 个 外 流 源 和 | 2 一 :1 Onsala20K — | 94% Larionov et al. 
CHOHMGE | 1999 
19 个 UHCII 区 |5—4, 7-6 |JCMT-1s 米 |100% Olmi & 
Cesaroni 1999 
220 个 无 星 核 [2-1 Haystack 37 米 | 163/196 [Lee er al. 1999 
SAEM 2-1 [FCRAO-I3.7K. | 52/53. Lee et al. 2001b. 
69 个 大 质量 恒 |21, 3 2, | IRAM-30 米 Beuther et al. 
星 形成 区 54 2002b. 
3 个 与 水 脉 泽 [sa CSO-10 米 100% Shirley er al. 
成 协 的 大 质量 2003 
恒星 形成 区 
94 个 无 星 核 3—2 NRAO-12 米 | 84/94 Lee et al. 2004 
130 个 南天 大 质 |2—1,3—2. | SEST-15 米 111/130 Fontani et al. 
景 恒星 形成 区 |54 2005 











nt DFA 形成 及 其 微波 


图 4.22 是 基于 尘埃 连续 谱 和 分 子 谱 线 强度 图 (Tafalla er al. 2002, 
2004) 所 给 出 的 三 个 稠密 无 星 核 L1498、L1517B 和 L1544 中 的 CO, CS. 
NHs 和 NoH 等 分 子 气体 相对 直 度 的 分 布 。 从 中 可 以 看 出 ， 在 云 核 的 中 心 
区 域 CO 和 CS 都 呈现 出 明显 的 亏损 (depletion)。 Tafalla 等 (2004) 对 L1498 
和 L1517B 的 较 高 空间 分 辩 素 现 测 表明 CO 和 CS 的 分 布 可 以 用 一 个 阶梯 
函数 表示 (图 4.22)。 
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图 422 L1498、L1517B 和 L1544 中 的 CO, CS, NH 和 Ns"* 等 分 子 气体 相对 丰 度 
的 分 布 CTafalla er al. 2002, 2004). 其 中 CO (2002) 和 CS (2002) 表示 Tafalla % (2002) 
所 估计 的 CO 和 CS Hilt ORÉ Aikawa er al. 2005) 


CO 作为 搜寻 分 子 气体 塌 缩 证 据 的 探 针 。 

CS 转动 跃迁 谱 线 还 常 被 用 来 研究 稠密 核 中 的 运动 学 特征 。Zhou 等 
《1993) 给 出 了 这 一 表征 云 核 中 分 子 气体 塌 缩 的 “ 蓝 不 对 称 性 ” 谱 线 轮廓 特 
征 的 最 好 的 观测 例证 。 图 4.23 是 他 们 在 孤立 的 Bok 小 球状 云 B335 中 观测 到 
的 CS (2 一 1) 、 (3—2) 和 (5—4) 谱 线 ， 从 谱 线 轮廓 中 可 以 看 到 明显 的 “ 蓝 
不 对 称 性 ”。 研 究 表明 这 种 谱 线 轮廓 和 Shu 等 人 (1977) 的 “由 内 向 外 ”的 
动态 塌 缩 模型 一 致 ( 见 图 中 的 模型 拟 合 结果 ; Zhou er al. 1993; Evans et al. 2005). 

自从 在 B335 中 发 现 分 子 气体 声 缩 的 证 据 后 ， 天 文学 家 们 开始 在 小 质 
量 恒星 区 的 无 星 核 中 搜寻 类 似 的 分 子 谱 线 轮廓 特征 。L1544 是 第 一 个 发 现 
有 气体 下 阔 运动 证 据 的 无 星 核 (Myers et al. 1996, Tafalla er al. 1998) , 
在 它 核心 区 域 较 大 的 范围 内 〈 一 0.2 po) 观测 到 的 CS 及 其 他 稠密 气体 探 
针 分 子 的 谱 线 表现 出 强烈 的 自 吸收 和 “ 蓝 不 对 称 性 "的 谱 线 轮廓 (图 4.24)。 
接 下 来 的 大 样本 搜寻 又 发 现 了 一 些 类 似 的 例子 Lee eral. 1999, 2001b. 
2004) 。 这 些 搜寻 工作 一 开始 大 多 采用 CS 和 HCO 分 子 谱 线 观测 资料 ， 
然而 现在 我 们 已 经 知道 这 两 种 分 子 在 典型 的 稠密 核 中 心 区 域 密度 下 会 冻 
结 在 尘埃 颗粒 上 ,因此 它们 只 能 反应 笛 密 核 外 层 的 分 子 气体 下 落 运动 。 最 
近 的 一 些 相关 研究 开始 考虑 这 种 筒 密 核 中 心 区 域 的 分 子 气体 冻结 , 从 而 可 
以 研究 更 靠近 核心 区 域 的 分 子 气体 运动 学 。 
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wks) 


18423. IRAM-30m 观测 的 B335 中 心 的 CS MARII Zhou er al. 1993; 
直方 图 ) 以 及 模型 拟 合 的 结果 (Evans er al. 2005; KEKR: FRA 
阶梯 函数 ， 点 线 ， 丰 度 取 自 化 学 模型 ) 








图 4.24 L1544 中 的 CS(2 一 了 ) 谱 线 粗 直方 图 ) 与 双 层 模型 氢 合 《 细 光滑 曲线 ) 

的 对 比 〔 取 自 Tafalla er al 1998). 双 层 模型 中 的 外 层 气体 吸收 来 自 内 层 气体 的 

发 射 。 外 层 气体 的 速度 为 常数 ， 而 内 层 气体 的 速度 随 位 置 不 同 而 变化 。 图 中 的 
坐标 为 相对 L1544 中 心 位 置 的 偏 置 ( 单 位 ， 角 秒 ) 


可 : 云 与 恒星 形 IT 


4423 区 域 性 的 大 尺度 多 测 

Md AS 可 以 看 出 ，CS 作为 云 核 中 稠密 气体 的 探 针 分 子 ， 其 分 子 谱 线 
巡 测 大 多 偏向 于 和 水 脉 泽 、 亮 IRAS 红外 点 源 及 UCHI 区 等 成 协 的 年 轻 星 。 
但 是 我 们 知道 年 轻 星 的 形成 通常 会 严重 影响 其 周围 环境 ， 因 此 要 研究 恒星 
形成 早期 分 子 气体 的 物理 状态 ， 对 某 些 区 域 如 巨 分 子 云 ) 进行 大 范围 无 
偏 成 图 观测 以 搜寻 稠密 云 核 是 非常 必要 的 。L1630 COrion B) 区 域 的 CS (2 
一 1) 巡 测 (图 4.25 左 ; Lada 等 1991) 以 及 与 之 相 邻 的 L1641 (Orion A) 

















AARD To "anos. 
图 425 (ZE) L1630 (Orion B) Ioh BIA z-HCSWOR RII. IP DLE 
WBAHICHMOR LIAE REER, AETERNA CS QD 的 等 
积分 强度 图 表示 。“+” 号 表示 该 区 域 五 个 最 大 质量 (>200M 。) 的 核 的 位 置 。( 取 自 
Lada 1991)。( 右 ) L1641 (Orion A) 区 域 的 CS (2—1) 峰值 强度 《74) 等 高 图 ( 取 
自 Tatematsu er al. 1998) 
区 域 的 CS (1 一 0) 和 (2 一 1) XF CTatematsu et al. 1993; 1998) 就 是 很 
好 的 例证 〈 见 图 4.25 右 )。 在 这 两 块 云 中 ，CS 巡 测 所 探测 到 的 云 核 的 质 
量 都 小 于 各 自分 子 云 总 质量 的 20%. 对 比 研究 发 现 L1641 中 的 CS (2 一 1) 
分 布 比 L1630 中 的 要 平滑 一 些 ， 其 中 可 以 证 认 出 125 个 分 子 云 核 ， 这 极 
有 可 能 与 个 区 域 中 的 恒星 形成 分 布 相关 。 L1641 中 的 恒星 分 布 贯穿 整个 区 
域 (Strom et al. 1993)， 而 L1630 中 的 恒星 形成 却 被 紧密 地 限制 在 几 个 最 
大 的 稠密 云 核 中 〈Lada et alL1992; Li et al. 1997)。 L1630 区 域 的 CS 高 阶 
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ELLELE 


转动 跃迁 谱 线 ( 示 踪 更 高 的 临界 密度 ) 观测 的 结果 表明 所 有 的 恒星 形成 区 
IPEA n7 105 cm? 的 高 密度 气体 (Lada er al. 1997)， 从 中 可 见 致密 气体 
与 恒星 形成 的 相关 性 。 
4424 HEHH CS 

茜 星 中 的 CS 分 子 是 Smith 3 (1976) 用 紫外 探 空 火箭 在 West (1975) 
茜 星 中 首次 观测 到 的 。 从 那 以 后 ， 又 有 大 量 的 芷 星 中 CS 的 紫外 观测 ， 但 
射电 波段 CS 分 子 谱 线 还 是 1996 年 在 Hyakutake (1996B2) HHE doi olt 
测 到 的 Biver 等 1999)。Biver ^ (1997) 还 观测 到 了 海尔 一 波 普 直 星 中 
的 CS 分 子 转动 跃迁 谱 线 ，Snyder 等 (2001) 利用 BIMA 毫米 波 干涉 阵 对 
EMITT CS (2—1) 的 成 像 观测 。 紫 外 和 射电 的 研究 结果 都 表明 芷 
星 中 的 CS 是 由 母 分 子 CS 光 致 离 解 产生 的 。CS 的 寿命 很 短 〔〈 一 1000 秒 
或 更 短 )， 这 说 明 CS 只 可 能 在 内 芷 发 中 形成 。 通 常 认为 在 离 在 核 1AU 处 
CS 的 寿命 大 约 为 10" 秒 (Jackson er al. 1982)， 但 Snyder 等 (2001) 对 海 
尔 一 波 普 在 星 中 CS 观测 资料 的 分 析 得 到 的 CS 寿命 要 小 一 个 量 级 〔~104 
秒 )。 因 此 为 了 得 到 相应 的 观测 流量 ， 茜 星 中 的 CS 相对 丰 度 可 能 比 以 前 
认为 的 要 高 。 
44215 CS 与 CMS 转动 跃迁 谱 线 静 止 频率 的 精确 测定 

最 近 几 年 天 文学 家 们 渐渐 意识 到 进一步 提高 分 子 谱 线 跃迁 频率 精度 
的 必要 性 。 例如， 为 了 研究 分 子 云 核 中 分 子 气体 的 下 沙 或 塌 缩 等 运动 ， 通 
常 需 要 确定 很 小 的 速度 移动 ( 约 0.05 km s”, REY 16.7 kHz 在 3mm 波段 )， 
而 过 去 的 实验 室 频率 测定 精度 〔 约 30 kHz) 明显 不 够 。 这 会 给 解释 观测 
到 的 速度 移动 带 来 很 大 的 不 确定 性 [Lee, Myers 和 Tafalla (1999) ]。 最 近 
Gottlieb 等 (2003) 在 实验 室 里 对 CS 和 C”S 的 96GHzC(J= 2 一 1) 到 500GHz 

(7= 10~9) H CE) 毫米 波段 转动 跃迁 频率 进行 了 更 为 精确 的 测定 精 

确 到 几 个 kHz)。 结 合 Ahrens 和 Winnewisser (1999) 在 亚 毫米 波段 的 测 
量 ， 目 前 CS 和 CS 的 整个 转动 谱 的 静止 频率 测量 精度 已 能 达到 亿 分 之 
一 (着 静止 频率 <500GHz》 到 亿 分 之 五 (车 静止 频率 约 为 1000GHz)。 完 
全 可 以 满足 各 类 天 文 研究 的 需要 . 表 4.6 中 的 频率 即 取 自 Gottlieb 等 (2003) 
的 结果 。 表 中 给 出 了 CS 分 子 各 转动 跃迁 的 频率 、 上 能 级 能 量 Ep ZA 
斯 坦 4 系数 和 临界 密度 no 


四 : zd IT 


表 4.6 CS 转动 跃迁 谱 线 的 主要 特征 








谱 线 跃迁 ”频率 GHz》 — 频率 《GHz) EQUO AQGo C9 Cem?) 
QPL 表 ) — (Gotlieb2003) (T-10K) 
CS1-1—0 48.990064 ^ 48.9909557(1) 24 18x10% — 46x10* 
CSJ-2—1 — 97980968 97.980953(1) 74 22x05 — 30xi0* 
CS)-32 146969049  146969026(1) 142 .— 6bd0* 13x10 
CS1-5-4 244935606 ^ 2449355560) 339  29x10* 88x10 
CS J=7>6 3428830000  342.882855(1) 66 L8xl0* — 28x10" 





4426 振动 激发 态 的 CS 转动 跃迁 谱 线 

振动 激发 的 转动 跃迁 谱 所 示 踪 的 区 域 通常 具有 较 高 的 温度 和 密度 (可 
能 和 激 波 成 协 ) 或 者 被 强 的 红外 场 照 亮 。 只 有 非常 靠近 原 恒星 或 年 轻 星 的 
较 致密 的 区 域 才 能 满足 这 种 振动 激发 所 需 的 条 件 ， 因此 处 于 振动 激发 态 的 
星际 分 子 在 ( 亚 ) 毫米 波段 的 转动 跃迁 是 研究 晚 型 星 及 嵌 埋 红外 源 附近 物 
理 环境 的 理想 探 针 。 星 际 介质 中 振动 激发 态 〈v=1) 的 CS 多 条 转动 跃迁 


谱 线 〔 见 图 426 的 能 级 示意 图 ) 已 先后 在 4 e) 


富 碳 晚 型 星 IRC+10216 的 包 层 中 (J = 2 一 S 可 下 axi 
1. 5-4, Turner 1987; J 2 3—2, 6—5, —— 

7-6, Highberger 等 2000) 以 及 蛇 夫 座 的 „| ose 
年 轻 星 天 体 IRAS16293-2422(J= 10 一 9、 a 3x104 


7—6, Walker, Maloney 和 Serabyn 1994) 中 
被 探测 到 。IRC+10216 中 的 观测 表明 CS 分 
子 发 射 来 自 离 星 很 近 的 区 域 ， 且 相对 丰 度 
颇 高 ([CSJTH] 约 为 105), 这 表明 CS 分 子 A 
在 该 天 体 中 扮演 着 “ 母 分 子 ”( 原 妨 分 子 ) y Aseas 
的 角色 。 而 IRAS16293-2422 中 的 观测 表明 i 
CS 发 射 来 自 高 温 (7>1000K )、 高 密 

Gr10' 10? cm?) 的 气体 。 原 恒星 吸 积 “图 426 振动 激发 态 (v-D 
盘 中 的 自 引力 不 稳定 性 很 有 可 能 是 产生 这 “的 CS 转动 耻 迁 能 级 示意 图 及 


各 白 动 发 胡 CS 分 子 请 线 的 真 下 起源。 rp pa AM A KU 


6x105 
i 2xio* 
wl 
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443 HCO* 的 转动 线 


4431 星际 离子 分 子 HCO" 的 形成 

星际 HCO* 分 子 的 发 现 要 追溯 到 1970 年 ， 当 时 Snyder 和 Buhl 用 
NRAO-11 米 射电 望远镜 观测 到 一 条 静止 频率 在 89.190 GHz 的 未 经 证 认 的 
星际 发 射线 。 之 后 不 久 ，Klemperer 初步 证 认 该 发 射线 来 自 HCO* 分 子 ， 
因为 计算 表明 HCO* 的 最 低 转动 跃迁 的 频率 与 这 条 未 证 认 线 的 频率 相当 
接近 (在 60MHz 范 围 内 ; Klemperer 1970).Klemperer 同 时 还 估算 了 HICOr* 
的 最 低 转动 跃迁 频率 〈86.708 GHz)。 后 来 Snyder $A (1975) 也 确实 观 
测 到 了 一 条 频率 (86.754 GHz) 非常 接近 的 星际 发 射线 ， 于 是 便 归纳 所 有 
证 据 支 持 Klemperer 的 推测 。 然 而 ， 该 星际 发 射 谱 线 的 最 确实 的 证 认 还 是 
Woods 等 人 (1975) 在 实验 室 里 精确 地 测定 了 HCO* 的 相应 跃迁 频率 
(89.188545 GHz) 之 后 才 得 以 实现 。 

HCO'* 是 一 个 非常 有 趣 的 线性 离子 分 子 ， 它 是 为 数 不 多 的 儿 个 能 在 暗 
云 中 观测 到 的 离子 分 子 之 一 ,而且 它 也 是 被 广泛 用 作 研究 分 子 云 塌 缩 的 示 
踪 分 子 之 一 (如 Gregersen 等 1997)。 星 际 分 子 云 中 HCO* 的 存在 也 证 明 
了 离子 一 分 子 反应 的 重要 性 ， 尤 其 是 Hy* 对 CO 的 质子 化 过 程 CHerbst & 
Klemperer 1973)。Dalgamo 和 Lepp (1984) 利用 模型 预言 HCO* 为 暗 云 中 
丰 度 最 高 的 离子 分 子 ， 从 而 确定 了 HCO' 的 化 学 意义 。 事实 上 他 作 的 模型 
还 表明 在 分 子 云 核 的 最 深层 (最 暗 、 最 冷 )，HCO* 可 能 是 主要 的 电离 态 示 
咏 器 ， 因 此 它 可 以 提供 关于 总 电 高 程度 的 信息 (Guélin 等 1977; Guélin, 
Langer & Wilson 1982)。 最 近 吸 收 线 的 观测 (Liszt & Lucas 1996; Lucas & 
Liszt 1996) 表明 HCO* 广 泛 存在 于 弥漫 的 星际 介质 中 ， 且 在 那 种 环境 下 其 
生成 可 能 与 CH 密切 相关 。 总 之 ，HCO* 分 子 谱 线 的 观测 对 我 们 了 解 星际 
介质 中 各 种 物理 状态 下 的 离子 与 中 性 粒子 的 化 学 反应 过 程 非常 重要 。 另 
外 ，HCO* 也 是 其 他 分 子 最 重要 的 破坏 者 Rawling et al. 2000)。 

星际 HCO* 只 能 通过 气相 反应 形成 ， 主 要 的 相关 化 学 反应 有 : 


Cr+OH -CO*+H (491-1) 
CO' « H; > HCO* «H. (4.91-2) 
C'« H0 HCO* +H (491-3) 
或 Hi + CO 2 HCO* + Ha (491-4) 
Na’ «CO HCO* + Na (491-5) 


也 即 主要 通过 CO 和 一 个 质子 化 的 分 子 之 间 的 离子 一 分 子 反应 形成 。 同 时 
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HCO* 也 可 以 通过 HCO 或 CHOH 等 的 光 致 离 解 过 程 有 效 地 形成 。 但 是 
HCO'* 不 稳定 ， 它 很 容易 离 解 
HCcor+e 一 H+CO (4.92) 

Tumer (1995) 认为 在 弥漫 云 中 CO 和 HCO* 是 通过 上 述 化 学 反应 网 络 形 
成 的 , 而 在 稠密 云 中 , 基本 上 所 有 的 自由 C 都 是 以 CO 的 形式 存在 , HCO* 
则 是 通过 CO 与 Hi* 的 反应 [ 即 〈4.91-4) 式 ] 生 成 ，CO 分 子 是 通过 光 致电 
离 被 破坏 的 。 后 来 稠密 云 中 探测 到 Hs' 进 一 步 支持 Tumer 的 这 一 观点 , 因 
此 现在 普遍 认为 恒星 形成 区 中 的 HCO* 主 要 是 通过 〈4.91-4) 式 的 反应 形 
成 的 。 总 之 HCO* 的 形成 与 CO 密切 相关 。 然 而 由 于 HCO RARER, 
因此 它 一 般 示 踪 密度 较 高 的 气体 。HCO* 可 以 和 很 多 分 子 反应 CHerbst and 
Klemperer 1973)， 但 是 它 的 密度 主要 受 离 解 复合 限制 。 

HCor 在 冲击 波 区 域 会 有 明显 的 增 丰 ， 因 此 可 以 通过 观测 HCO’ 研 究 
这 些 冲击 波 区 域 的 物理 和 化 学 性 质 。 这 一 点 也 不 难 理解 ， 因 为 冲击 波 可 以 
使 原本 吸附 在 尘埃 表面 的 冰 由 释放 出 来 , 也 即 从 固态 升华 为 气态 。 而 我 们 
知道 冰 幅 的 主要 成 分 是 那些 饱和 的 稳定 分 子 如 简单 分 子 Hi20、CO 和 CH. 
等 或 稍 复杂 分 子 HCO 和 CHOH 等 。 这 些 分 子 的 气相 突然 增 丰 会 加 剧 化 
学 反应 ， 从 而 使 HCO* 的 丰 度 明显 增加 。 

4432 分 子 云 核 中 HCO* 及 其 同位 素 分 子 谱 线 的 观测 特征 
(1) 作为 高 密度 气体 探 针 。 
HCO* 的 同位 素 分 子 HSCO* 的 转动 跃迁 通常 为 光学 薄 的 ,而 且 H"CO* 
(1 一 0) 能 示 踪 较 高 的 密度 〔 约 105 一 10 cm?)， 因 此 常 被 用 来 搜寻 稠密 
凝聚 核 。 在 小 质量 恒星 形成 区 , 用 NRO-45 米 毫 米 波 射电 望远镜 在 金牛 座 
暗 云 复合 体 中 所 进行 的 HSCO*(1 一 0) 成 像 巡 测 共 探测 到 了 55 个 HACOY 
核 ,其 中 44 个 为 无 星 核 《Mizuno 等 1994;Onishi 等 2002)。 这 些小 (半径 
<<0.1pe) 而 密 (>10 cm?) 的 无 星 核 极 有 可 能 是 即将 形成 恒星 的 原 恒星 
核 。 统 计 分 析 还 表明 这 些 核 的 寿命 约 为 4x10: 年 ， 比 它们 的 自由 下 落 时 标 
长 好 几 倍 。 另 外 ， 比 起 较 低 密度 〔<104 cm?) 的 分 子 云 或 云 核 的 质量 谱 
(dN dM =< MI5)， 这 些 无 星 核 的 质量 谱 较 陡 〈dM dM = M75 
3.5M。<M<20.1M。)， 谱 指数 接近 恒星 初始 质量 函数 〈IMF) 在 大 于 1M。 
的 值 2340.7 (Kroupa 2001: Scalo 1998). 在 其 他 如 p Ophiuchus 和 Serpense 
等 恒星 形成 区 域 的 尘埃 连续 谱 的 相关 研究 也 得 到 类 似 的 谱 指 数 CMotte 等 
1998; Testi & Sargent 1998)。 研究 还 表明 ， 如 果 假 设 均匀 的 恒星 形成 效率 ， 
则 稠密 凝聚 核 IMF 与 恒星 IMF 的 整体 形状 也 很 类 似 , 这 可 能 暗示 我 们 造成 
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观测 到 的 恒星 的 IMF 的 内 在 原因 可 能 是 由 从 密度 较 低 的 核 (如 CO BO 
碎 虱 成 更 稠密 的 凝聚 核 的 过 程 。 但 是 关于 瞳 云 中 HSCO* 观 测 资料 的 分 析 ， 
我 们 还 需要 考虑 该 分 子 的 转动 谱 线 尤其 是 了 = 1 一 0 跃迁 的 超 精细 结构 ( 见 
后 面 讨论 )。 

而 在 大 质量 恒星 形成 区 ， 具 有 类 似 的 空间 线 尺 度 分 辩 率 的 稠密 核 大 
尺度 完备 搜寻 非常 困难 。 因 为 即使 是 最 近 的 大 质量 恒星 形成 区 一 一 猎户 
座 巨 分 子 云 ， 其 距离 450pe) 也 是 金牛 座 分 子 云 (140pc) 803 f. 同 
样 是 利用 NRO-45 米 望 远 镜 对 猎户 座 巨 分 子 云 中 的 OMC2/3 区 域 的 
H"CO* 成 像 观测 发 现 了 18 个 稠密 核 ， 其 中 一 些 与 ( 亚 ) 毫米 波 连 续 谱 源 
JUN C1 4.27; Aso et al. 2000)。 这 些 稠密 核 中 的 HaCO"* 谱 线 线 宽 普 遍 
比 金牛 座 分 子 云 稠密 核 中 的 宽 , iX NHC Harju 等 1991) 和 CSCTatematsu 
et al. 1993). 的 观测 结果 是 一 致 的 。 


赤 纬 〈B1950) 











L. + i 
(3310 & x55 53 45 4 
琳 经 (B1950) 


图 427 OMC2/3 分 子 云 中 的 HSCO* (1 一 0) 积分 强度 分 布 。 图 中 二 
和 和 A 标 出 的 是 ( 亚 ) 毫 米 波 人 尘埃 连续 谱 源 的 位 置 ( 取 自 Aso er al. 2000) 


第 四 章 分 于 云 与 性 星 形成 及 其 微波 谱 线 诊断 


OD 作为 搜寻 分 子 气体 塌 缩 证 据 的 探 针 。 

谱 线 轮廓 是 研究 分 子 云 稠密 核 塌 缩 包 层 中 的 物理 与 化 学 过 程 的 强 有 
力 的 工具 (Rawlings 等 .1992)。 对 相对 孤立 的 Bok 小 球状 体 B335 所 进行 
的 HCO*、CS 和 H,CO 等 分 子 谱 线 轮廓 的 系统 研究 (Zhou 等 1993; Choi 
等 1995; Gregersen 等 1997; Mardones et al.1997; Evans 等 2005) 充分 证 
明了 恒星 形成 早期 的 塌 缩 运动 。 适 合 此 类 研究 的 分 子 谱 线 要 满足 下 列 要 
R: 塌 缩 包 层 中 该 分 子 的 相对 丰 度 要 足够 高 ， 谱 线 光 深 足够 大 ; 谱 线 跃迁 
的 临界 密度 要 适合 研究 下 落 气 体 。B335 中 HCO* (3—2) 谱 线 线 心 部 分 
比 起 CS 和 HzCO 来 有 更 深 的 自 吸收 (Evans，Rawling & Choi 2005)， 说 
明 HCO" 谱 线 比 其 他 两 条 谱 线 更 不 透明 。 因此 后 来 常用 光学 厚 的 HCOY (3 
一 2) 和 光学 注 的 HPCO* (3 一 2) 来 搜寻 分 子 云 核 中 的 分 子 气体 塌 缩 特征 。 
综合 利用 单 天 线 和 干涉 阵 对 人 金牛座 分 子 云 中 一 些 明确 较 演化 了 的 嵌 埋 天 
体 的 HCO* 和 CS 等 的 系统 研究 Moriarty-Schieven 等 1995; Ohashi 等 
1991,1996; Hogerheijde 等 1997, 1998) 表明 HCO'* 是 研究 塌 缩 包 层 结构 
和 质量 等 的 理想 探 针 分 子 , 而 且 即 使 是 在 稠密 核 最 内 部 的 区 域 HCO* 的 丰 
度 也 发 现 没有 明显 的 降低 。Gregerson 等 人 (1997) 用 HCO* 和 H"CO* (3 
一 2)、(4 一 3) 在 23 个 Class-0 源 中 发 现 由 9 个 呈现 出 “ 蓝 不 对 称 性 ”的 
谱 线 轮廓， 并 最 终 认证 了 6 个 为 由 塌 缩 特征 的 候选 体 。 后 来 又 在 16 个 
Class-1 源 的 8 个 中 (Gregersen 等 人 2000) 以 及 17 个 Class-1 Ei (有 亚 
毫米 波 辐射 的 无 星 核 ) 的 6 个 中 观测 到 类 似 的 谱 线 塌 缩 特征 (Gregersen & 
Evans 2000，2001)。 图 4.28 给 出 的 是 利用 模型 分 析 了 HCO* 谱 线 轮廓 的 
演化 过 程 〔Gregersen 等 1997)。 其 他 同位 素 分 子 谱 线 的 观测 还 包括 Lee 
4$ (2004) 对 94 个 无 星 核 的 进行 了 CS (3—2) 和 DCO* (2—1) 的 巡 测 。 
他 们 在 84 个 源 中 探测 到 DCO* (2 一 1) 谱 线 ， 尽 管 DCO* (2 一 1) 通常 为 光 
学 薄 ， 但 还 是 在 8 个 源 的 DCO* (2—1) 中 发 现 “ 蓝 不 对 称 性 ” 谱 线 轮 廓 。 

《3) 作为 分 子 气体 外 流 的 探 针 。 

前 面 已 经 提 到 HCO* 在 外 流 、 喷 流 等 可 能 产生 激 波 的 区 域 丰 度 会 明显 
增加 ， 因 此 也 常 被 用 来 示 踪 外 流 气 体 。 在 分 子 外 流 区 域 ，HCO* 的 丰 度 比 
一 般 暗 云 中 的 值 高 出 至 少 一 个 量 级 。 如 B335 中 的 HCO* 相 对 丰 度 约 为 
4x10*， 而 一 个 较 冷 的 《7 约 为 10K) 宁静 的 暗 云 (n 约 为 10+ cm» 的 
HCO* 相 对 丰 度 则 约 为 3x10”(van Dishoeck 1998). Hogerheijde 等 (1998) 
用 高 空间 分 辩 率 的 干涉 阵 在 L1527 中 观测 到 的 蝴蝶 状 HCO' 发 射 ( 图 4.29 
中 的 阴影 部 分 )， 被 很 好 地 解释 为 分 子 外 流 气体 与 周围 气体 的 相互 作用 界 
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图 4.28 模型 计算 的 HCO"G 一 2) 和 (4 一 3) 谱 线 轮廓 的 演化 过 程 。 对 应 的 演化 
时 间 标 于 谱 线 上 方 ( 取 自 Gregersen 等 1997) 





WEE (MH) 


图 4.29 AREE Z L127 中 的 用 OVRO 观测 的 HCO* (1 一 0) (阴影 部 
分 ) 和 用 JCMT-15 米 观 测 的 CO (3—2) H CRM: E: R: E) 
积分 强度 图 〈 取 自 Hogerheijde 等 1998 图 11. 
面 上 的 HCO* 增 丰 〈Rawlings 等 2004)。 
例如 ， 在 上 面 提 到 的 Aso ^9 (2000) 的 工作 中 ， 他 们 对 OMC2/3 的 
HCO* (1—0) 成 像 在 该 区 域 功 观测 到 了 8 个 分 子 外 向 流 。HCO* 谱 线 的 线 
JOB EG CO 谱 线 的 线 翼 窗 ,但 其 低速 外 向 流 线 翼 部 分 的 光 深 小 于 CO 谱 
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第 四 章 分 于 云 与 恒星 形成 及 其 微波 谱 线 诊断 


线 的 光 深 ， 因 此 利用 HCO"* 谱 线 观测 到 的 分 子 外 流 可 以 示 踪 CO 谱 线 所 无 
法 看 到 的 低速 外 流 气体 , 而 这 些 低速 外 流 气体 质量 可 能 占 全 部 外 流质 量 的 
很 大 一 部 分 (例如 Mao 等 2002)。 更 有 趣 的 是 有 时 HCO* 所 观测 到 的 分 子 
外 流 与 CO 分 子 外 流 并 非 同一 个 外 流 ， 如 在 IRAS20126+4104 中 的 CO 外 
流 与 HCO* 外 流 有 着 明显 不 同 的 位 置 角 , 其 中 HCO* 外 流 与 该 区 域 S 形 Hz 
喷 流 的 中 心 部 分 的 位 置 角 吻合 ， 而 CO 外 流 则 与 Hz 喷 流 的 外 部 位 置 角 相 
= ( 见 图 4.30; Cesaroni 等 1997; Shepherd 等 2000)。 二 者 有 可 能 是 同一 
个 驱动 源 不 同时 刻 喷发 出 的 两 个 外 流 , 也 有 可 能 是 由 不 同 的 激发 源 驱动 的 
两 个 完全 不 同 的 外 流 。 
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图 430 大 质量 原 恒星 IRAS20126+4104 中 用 PABI 观测 的 HCO* (1 一 0) 外 流 ( 左 图 ; 
取 自 Cesaroni 等 1997) 与 用 OVRO 观测 的 CO (1—0? 外 流 〔 右 图 ， 取 自 Shepherd. 
等 2000)。 左 图 中 的 灰 度 图 表示 近 红外 Hs 发 射 ， 右 图 中 的 三 角 表示 近 红 外 H, 发 射 结 
的 位 置 ，“+” 表 示 3mm 连续 谱 源 的 位 置 ，4 表 示 He 和 [S 四 发 射 结 的 位 置 
4433 "bif HCO* 

尽管 HCO* 在 分 子 云 甚至 弥漫 云 中 都 无 处 不 在 ， 然 而 在 赫 星 中 探测 到 
HCO* 分 子 还 是 最 近 的 事 。1997 年 2 月 Veal 等 人 (1997) 在 海尔 - 波 普 
(Hale-Bopp) 茜 星 中 首次 观测 到 蔡 星 环境 中 的 HCO* (1 一 0) 转动 谱 线 。 
随后 又 在 同一 频 芷 星 中 观测 到 了 HCO* (2—1), (3—2) 和 (4 一 3) 等 其 
他 高 转动 跃迁 〈Narayanan 等 1997; Lis 等 1999: Milam, S.N. 等 2004)。 
通过 转动 图 的 方法 确定 的 该 在 星 中 当时 的 HCO* 谱 线 发 射 的 转动 温度 约 
为 7K， 总 的 柱 密度 为 NA(HCO”=1.1x10em?， 而 相应 的 平均 数 密度 为 
36cm ”。 除 了 分 子 谱 线 的 探测 之 外 ， 还 对 海尔 一 波 普 替 星 进行 了 HCO 
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子 谱 线 的 成 像 。 如 Lovell 等 (1998) 在 1997 年 3 月 (该 茜 星 在 1997 年 1~ 
5 月 较 明亮 ) 用 FCRAO-14 米 天 线 所 做 的 HCO* (1—0) 成 像 发 现 HCO* 
强度 分 布 在 茜 核 位 置 的 一 个 低谷 , 一 个 围绕 赫 核 的 不 对 称 环 以 及 一 个 背离 
太阳 的 方向 的 强 峰 。HCO' 强 度 有 明显 的 时 变 且 分 布 较为 延展 ， 甚 至 在 离 
* Bi 50000— 300000 千 米 的 地 方 都 可 探测 到 .几乎 同时 Wolmack 等 (1999) 
用 NRAO-12 米 也 观测 到 类 似 的 HCO* (1-0). 强度 分 布 。 然 而 两 个 月 后 
Wright 等 (1998) 用 BIMA 毫米 波 干涉 阵 所 做 的 高 分 辨 HCO* 观 测 并 未 发 
现任 何 中 央 低谷 ， 表 明 HCO* 的 分 布 的 时 变 特点 。Milam ^$ (2004) 的 多 
跃迁 谱 线 分 析 表 明 HCO* 是 从 芷 核 的 冰 蝇 中 直接 产生 的 母 分 子 。 它 在 外 芷 
发 中 的 主要 形成 途径 是 CO* + Ha 一 HCO* + H[ 即 本 节 开 始 提 到 的 反应 式 
(491-2) ]， 因 为 这 种 环境 下 的 HzO 几乎 都 被 光 致电 离 了 _ 

4434 用 DCOYVHCO* 估 计 分 子 云 核 中 的 电离 度 

稠密 云 核 中 的 电离 度 是 一 个 基本 物理 量 。 它 决定 了 磁场 与 气体 耦合 的 
效率 ， 并 最 终 调控 恒星 形成 率 。 这 主要 归功 于 双 极 扩散 过 程 (在 电离 度 较 
低 的 稠密 云 核 中 的 离子 被 磁 冻 结 到 磁力 线 上 从 而 受到 磁场 的 支撑 ,而 中 性 
粒子 不 直接 受 磁场 的 作用 , 而 且 由 于 离子 数 较 少 使 得 中 性 粒子 与 离子 的 碰 
挤 几 率 也 较 低 ， 因 此 中 性 粒子 无 法 与 磁场 充分 看 合 。 但 如 果 磁场 足够 强 ， 
磁场 就 可 以 拖 电 离子 穿 过 中 性 粒子 , 从 而 产生 摩擦 阻力 来 抗衡 自 引力 而 得 
以 支撑 。 这 种 中 性 粒子 相对 于 磁场 和 带电 粒子 的 滑 移 就 叫 双 极 扩散 过 程 。 
扩散 速度 可 以 表示 为 wwpePMe，8B 为 磁场 强度 )。 双 极 扩散 的 时 标 约 为 
2.5x10X(e) 年 [其 中 x(e) = meyn(Hs) 是 电离 度 或 相对 电子 密度 ， 在 币 密 云 
核 中 通常 二 107]， 是 云 核 自由 下 落 时 标 [ 约 为 x10") tp, Bez 
中 mi 约 为 10cm] Uff (Spitzer 1978; Shu, Adams & Lizano 1987)。 很 
显然 双 极 扩散 与 自由 下 落 时 标的 比值 依赖 于 云 核 中 的 电离 度 。 可 见 从 观测 
上 确定 云 核 的 电离 度 是 相当 有 意义 的 。HCO* 及 其 所 化 同位 素 HDO' 分 子 
谱 线 的 观测 可 以 提供 这 方面 的 信息 ( Dalgamo & Lepp 1984; Caselli 等 
1998; Williams 等 1998)。 其 基本 思想 如 下 ， 星际 分 子 的 气 化 是 一 个 比较 
缓慢 的 过 程 ， 因 为 气 化 的 分 子 很 容易 受到 电子 的 复合 而 被 破坏 。 于 是 星际 
介质 中 的 气 化 程度 就 可 以 作为 其 电离 度 的 一 种 衡量 . 秽 密 分 子 云 中 观测 到 
的 较 高 的 气 化 程度 (是 通常 星际 气相 对 丰 度 [D/HJ=1.5x105 的 1000— 10000 
倍 ) 说 明 那 里 的 电子 复合 效率 不 高 ， 也 就 是 说 电离 程度 较 低 。 由 于 HCO* 
及 其 所 化 分 子 HDO* 只 通过 气相 反应 直接 形成 ， 而 且 形 成 过 程 较为 简单 ， 
因此 常 被 用 来 估计 电离 度 .利用 一 个 简单 的 稳 态 化 学 模型 可 以 容易 地 得 到 
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丰 度 比 [DCOYJIHCOn] 与 电离 度 成 反比 〈Caselii 2002)， 因 此 可 以 用 观测 
到 的 柱 密度 比 NIDCO”VN(HCO” 去 估计 电离 度 。 当 然 ， 要 精确 估计 电离 
度 还 需要 考虑 分 子 气体 亏损 (depletion》 和 详细 的 化 学 模型 等 ， 是 一 个 比 
较 复杂 的 过 程 。 在 考虑 了 有 具体 的 化 学 模型 (包括 分 子 气体 亏损 ) 后 得 到 的 
电离 度 的 典型 值 为 : @ 低 质量 核 (n(H2) 约 为 10+cm”) 中 的 1075 (Caselli 
等 1998) sk 1075-55 (Williams 等 1998)，@@ 较 大 质量 的 核 [n(H2) 约 为 
105 ecm] 中 的 107375? (Bergin 等 1999); @ 更 大 质量 的 核 [n(H>) 约 为 
10* cm 中 的 <10”(de Boisanger 等 1996)。 不 过 更 进一步 的 研究 表明 
(Caselli 2002)， 这 种 用 N(DCO*YN(HCO") 估 计 电离 度 的 方法 只 适用 于 
CO 气体 亏损 不 显著 的 区 域 ， 也 就 是 说 稠密 核 的 外 表层 区 域 。 要 估计 云 核 
深 处 的 电离 度 ， 有 必要 观测 那些 不 受 亏损 depletion) 影响 的 离子 分 子 如 
NaH* 及 其 所 化 分 子 NaD*。 
4.4.3.5 DCO* 和 HRCO* 的 超 精细 结构 线 
最 近 在 金牛 座 分 子 云 中 的 一 个 无 星 核 L1512 中 分 别 观测 到 了 DCO* 
和 H"CO* (1 一 0) 的 超 精细 结构 〈 见 图 4.31; Caselli & Dore 2005; 
Schmid-Burgk 等 2004)。 当 一 个 分 子 中 有 一 个 或 多 个 核子 的 自 旋 1771 时 ， 
核子 的 电 四 极 矩 会 与 分 子 中 核子 周围 存在 的 电场 梯度 相互 作用 使 得 相应 
的 转动 跃迁 谱 产生 超 精 细 结构 劈 裂 .这 类 劈 裂 通常 可 以 由 试验 室 频谱 分 析 
所 分 辨 ,而 且 对 一 些 较 低能 级 的 转动 跃迁 甚至 可 以 由 天 文 观测 分 辨 .DCO* 
中 和 气 核 自 旋 为 1， 因 此 其 转动 跃迁 可 以 产生 所 一 F=1 一 1、2 一 1、0 一 1 的 
精细 结构 劈 裂 ( 见 图 4.31)。 如 果 不 考虑 超 精细 结构 劈 裂 ,L1512 中 的 DCO* 
(1 一 0) 的 谱 线 线 宽 会 被 高 估 至 少 2 倍 (Caselli & Dore 2005)。 当 一 个 分 
子 中 有 一 个 或 多 个 核子 的 自 旋 [三 1/2 时 ， 会 出 现 另 一 种 超 精细 结构 劈 裂 ， 
即 核子 的 磁 自 旋 角 动量 会 与 转动 角 动 量 耦 合 产生 能 级 劈 腹 。 核 子 自 旋 1 = 
12 会 使 每 一 个 J> 0 的 转动 能 级 劈 裂 为 两 个 能 级 HCO’ 和 HCO HIN 
较为 简单 ， 因 为 只 有 H 核 有 非 零 的 自 旋 1 = 1/2， 此 时 的 角 动量 耦合 为 
J+ls=F.HC"O*(1 一 0) 的 两 条 超 精细 结构 线 强度 比 为 2 : 1, 间距 约 8kHz。 
而 HCO* 中 的 HH 和 "C 的 自 旋 均 为 2, 而且 UC 核 的 自 旋 一 转动 常数 比 
HH 核 的 大 ， 此 时 的 角 动 量 看 合 为 J+Ic=Fc; Fctls=F。 BIERKE H 
与 PC 核 之 间 的 耦合 。 如 果 考 虑 谱 线 线 宽 为 2 kHz Av << 40 kHz， 则 
六 条 HRCO* 超 精细 结构 线 由 于 彼此 重 登 而 形成 强度 比 为 3 : 1 而 间隔 为 
39.8 kHz 的 两 组 主要 分 量 。 从 L1512 的 HPCO* (1 一 0) 观测 得 到 的 超 精 
细 结 构 劈 裂 的 平均 值 为 38.5 kHz 〈 或 0.133 km s')， 与 理论 计算 的 结果 吻 
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图 431. 用 IRAM-30 亲 射 电 望远镜 在 金牛 座 分 子 云 中 云 核 L1512 中 观测 到 的 
DCO* (1—0) (ZM; Caselli 和 Dore 2005) 和 HACO* € CHi; Schmidt-Burgk 
等 2004) 超 精细 结构 线 。 左上 图 中 阴影 部 分 表示 观测 的 DCO* (1 一 0) 谱 线 轮廓， 这 
是 第 一 次 观测 到 由 气 核电 四 极 矩 引起 得 超 精细 结构 谱 线 。 光滑 曲线 表示 对 超 精 细 结 构 
谱 的 拟 合 结果 。 左 下 图 为 对 相同 激发 温度 Ta = AK 和 内 秉 线 宽 Ao=0.15kms1， 但 不 同 
的 总 光 深 om 01,125.10 下 的 模拟 谱 线 ， 其 中 深 黑 线 表示 xu=2， 也 即 L1512 中 的 观 
测 值 。 三 条 竖 线 标 出 了 超 精细 结构 谱 的 位 置 。 右 上 图 中 直方 线 表示 观测 到 的 _ HACOY 
《1 一 0) 谱 线 轮 亡 。 点 线 表 示 对 超 精细 结构 分 量 的 氢 合 结果 ， 而 点 划 线 则 表示 经 过 光 
深 改 正 的 主 分 量 的 内 秉 线 宽 - 右 下 图 中 深思 色 直 方 线 表示 在 同一 位 置 观测 到 的 HCOY 
《3 一 2) 谱 线 轮 麻 。 点 线 和 光滑 曲线 表示 在 简单 的 LTE MIFA HCO (1—0) OR 
黑色 直方 线 ) 推算 出 的 HPCO” (3—2) WREE GER Schmidt-Burgk 等 2004) 

合 的 非常 好 (Schmid-Burgk 等 2004)。 这 就 解释 了 在 像 L1512 这 类 无 星 核 
中 ， 为 什么 HYCO (1 一 0) 总 比 其 他 分 子 谱 线 宽 很 多 。 同 时 值得 注意 的 
是 ，L1512 中 观测 到 的 H"CO* (1 一 0) 是 光学 厚 的 。 在 考虑 了 超 精细 结 
构 句 裂 以 及 光 深 修 正 后 ，HCO* (1 一 0) 的 谱 线 线 宽 与 其 他 分 子 谱 线 非 
常 一 致 那 么 考虑 了 HCO* 的 超 精细 结构 谱 之 后 , 对 我 们 之 前 通过 HaCO+ 
《1 一 0) 观 测 所 得 到 的 一 些 结论 有 什么 影响 昵 ? 对 于 大 质量 恒星 形成 区 的 
稠密 核 ， 一 般 其 分 子 谱 线 的 线 宽 较 寅 ,通常 大 于 其 热 宽度 ,因此 上 面 提 到 
的 超 精 细 结 构 对 分 析 结 果 不 会 有 太 大 影响 . 然而 , 对 小 质量 恒星 的 前 身 天 
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小 质量 无 星 核 而 言 ， 典 型 的 温度 约 为 10K,， 光 学 薄 时 的 谱 线 宽度 大 
约 为 其 热 宽度 的 2 倍 〈Caselli 等 2002)。 也 就 是 说 对 分 子 权重 为 AL TUS 
为 T 的 分 子 气体 ， 观测 到 的 线 宽 为 ww 2xAwm=03 (TIOK) ^ 
(4x30amu) 7 km s'。 而 上 述 HPCO* (1 一 0) 超 精细 结构 劈 裂 与 这 类 
无 星 核 中 的 热 宽度 相当 . 这 在 利用 谱 线 轮廓 研究 分 子 气体 下 落 时 就 显得 很 
重要 , 因为 这 类 研究 通常 需要 确定 很 小 ( 约 为 0.05 km s^, 或 约 为 16.7 kHz 
在 3mm 波段 ) 的 速度 移动 (例如 Lee, Myers 和 Tafalla 1999)。 例 如 在 一 
个 正在 塌 缩 的 稠密 无 星 核 L1544 中 ，Caselli 4 (2002) 观测 了 HCO* 的 五 
个 同位 素 分 子 并 给 出 了 尘埃 连续 谱 峰 值 位 置 的 高 频谱 分 辩 率 谱 线 轮廓, 他 
们 注意 到 H"CO* (1—0) 谱 线 轮廓 明显 宽 于 其 他 几 条 同位 素 分 子 谱 线 。 

然而 ， 在 考虑 了 上 述 超 精细 结构 后 ，L1544 中 的 HPCO* (1 一 0) 谱 线 轮 
廓 便 不 再 特殊 了 。Schmid-Burgk ^ (2004) 还 进一步 重新 计算 了 H'CO* 
(1 一 0) 到 (4 一 3) 和 HC"O* (1 一 0) 的 静止 频率 并 重新 确定 了 H"CO* 
(1—0) 的 分 子 常数 。 当 然 对 于 更 高 能 级 的 跃迁 ， 这 种 超 精 细 结 构 谱 线 就 
很 难 分 辨 了 , 因为 同样 的 频率 间隔 对 应 的 速度 宽度 随 谱 线 静止 频率 增高 而 


变 小 。 
444 CH3CN 的 转动 谱 线 系 


甲 基 握 分 子 (CHMCN) 是 一 个 对 称 陀 螺 分 子 ， 其 转动 常数 为 
4=158.099GHz, B= C= 9.1989GHz, MEX u = 3.922Debye (Pickett et al. 
2000)。 在 附录 A.5.2 中 给 出 了 刚性 长 对 称 陀螺 分 子 〈4>B) 的 转动 能 级 为 

EU.) 7 BIQ $1) (A- BK" 
事实 上 , 分 子 不 可 能 是 完全 刚性 的 , 因而 对 称 陀螺 分 子 的 转动 能 级 可 进 一 
步 精确 为 : 
Er)=BIT+D+(A- BK! -D,J( +DK -D,J(J 41! -DK (493) 
式 中 Di, Dj, Dx 为 离心 常数 ， 它 们 的 值 与 4、B 相 比 是 个 小 量 。 对 跃迁 
大 一 -De， 其 频率 为 : 
ve >O -0,)728I -2D,,JK? 4D, (4.94) 

上 式 可 以 看 出 ， 对 相同 的 J —7— 1 的 转动 跃迁 ， 不 同 的 大 值 给 出 了 
频率 较 近 的 谱 线 系 , 可 以 同时 则 地 用 同一 个 望远镜 同一 个 谱 线 窗口 进行 观 
测 ， 另 一 方面 ，CHyCN 有 较 强 的 偶 极 矩 ， 因 而 它 是 高 密度 分 子 云 核 的 良 
好 探 针 。 由 于 用 同一 个 望远镜 同时 观测 可 以 得 到 一 个 谱 线 系 , 也 削弱 了 各 
条 谱 线 间 相 对 谱 线 强度 的 校准 不 确定 性 。 通过 对 同一 个 转动 跃迁 观测 得 到 
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的 谱 线 系 ， 计 算出 不 同 K 值 对 应 能 级 上 的 分 子 柱 密度 ， 从 而 得 到 分 子 云 

的 物理 量 (Pankonin er al. 2001; Remijan er al. 2004)。 到 目前 为 止 ， 星 际 空 

间 已 经 探测 到 数 百 条 CH3CN 的 振动 基态 和 激发 态 的 转动 跃迁 微波 谱 线 
(Lovas 2004) . 

要 对 CH3CN 作 细致 的 辐射 转移 统计 平衡 计算 ，CHaCN-Ha 的 含 超 精 
细 能 级 的 碰撞 跃迁 速率 系数 是 必须 的 数据 。 而 1995 年 当时 并 无 理论 计算 
数据 可 供 参考 , 裴 春 传 与 曾 琴 根 据 天 体 物理 研究 的 需要 开展 了 此 项 理论 计 
算 ( 裴 春 传 与 曾 琴 1995a、b、c) 。 同年 他 们 完成 了 对 Orion KL 的 CH3CN 
作 细 致 的 辐射 转移 统计 平衡 计算 的 尝试 (Zeng & Pei 1995， 曾 琴 与 裴 春 传 
1996, Zeng & Pei 1996) 。 

W51 是 离 我 们 7.5 kpe 处 于 人 马 座 上 的 巨 分 子 云 复合 体 。 在 它 的 中 心 
区 的 1 角 分 范围 内 有 三 个 较 大 的 分 子 云 核 (Rudolph er al. 1990; Zhang et al. 
1998; Pei et al. 2001，2005)， 这 些 核 的 温度 较 高 并 有 较 高 的 分 子 柱 密度 ， 
大 质量 恒星 正在 这 些 致密 的 热 分 子 云 核 中 形成 , 它 是 研究 大 质量 分 子 云 核 
南 缩 的 良好 区 域 。 

下 面 给 出 用 美国 BIMA(Berkeley-Illinois-Maryland Association) 毫 米 波 | 
射电 干涉 阵 对 W51 云 核 进行 的 CHyCN (J= 65, K 201,234) 2.7 毫米 
连续 谱 的 成 图 观测 结果 。 根 据 观测 谱 线 的 强度 ， 计 算 了 W51 云 核 的 不 同 
区 域 的 CH3CN 的 总 柱 密度 和 丰 度 (Pei er al. 2005)。 

所 观测 分 子 的 跃迁 量子 数 、 静 止 频 率 、 上 能 级 能 量 和 线 强度 列 于 表 
47(Pickett et al. 2000; Turner 1991). 


表 4.7 对 WS1 云 核 观 测 的 CHyCN 参 数 








静止 频率 — 上 能 级 能 量 线 强度 

AT 跃迁 量子 数 v E, Dr 
L>% (GHz) a (debye’) 

CH;CN 65 11038352 18.542 92.291 
CHICN 625 110.38138 25.687 89.727 
CHICN 65 110.37505 47423 82.037 
CH,CN 6-5 110.36447 82.843 69.219 
CHICN 6 5. 110.34966 132.839 51.273 





图 432 给 出 了 W51 云 核 的 成 图 ，(a) 频率 110GHz (波长 27 毫米 ) 
的 连续 谱 成 图 ，(b) CHCN y - @s 一 53)》 发 射 谱 线 成 图 ， 等 高 线 的 强度 为 
-03, 03, 0.6, 09, 12, 1.8, 24, 3, 3.6 和 4.8 Jy beam'。 成 图 的 中 心 点 为 
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: 41.9，DEC.(2000.0) =14 : 30 : 36.2， 每 个 像素 间 的 
32 (a) 中 标 出 了 致密 HI[ 区 的 el, e2, IRS1 和 IRS2 
的 位 置 。CHyCN J = 655 的 其 他 发 射线 (包括 =0，1，2，4) 的 成 图 区 
域 与 图 432 (b) 的 天 = 3 的 区 域 相同 ， 没 有 在 图 4.32 中 给 出 。 比 较 图 4.32 
(b) 与 图 4.32Ca), 可 以 看 出 CHsCN 主要 分 部 在 W5lel、W51e2 和 W51IRS2 
区 域 ， 而 W51IRS1 区 域 并 没有 探测 到 发 射 ， 且 发 射 的 最 强 点 与 连续 源 的 最 
强 点 有 较 小 的 位 置 偏差 ,图 4.33 给 出 了 CHCNC 一 6 一 5) 的 谱 线 轮廓 图 ,(a)、 
(b) 和 CO. 图 分 别 对 应 于 W51el、W51e2 和 W51IRS2 H. 








Fu C] 
bad wsi IRS2 © o ó 
. 
2 
: E s 
f wsi ea a 
lo wsi msi $ 
B ut 
0 F wsi el 9 * 
WSI MO GHz Continuum. ^ Q0 CHONGÁS, 
-0 





4 2 o -2 -和 2 o -æ -0 
RA ofset” ) 
18432. WS1 的 110GHz 的 连续 谱 及 CHICN Jy = 6575; 4} FIERE 57 km s” 处 的 成 图 


下 面 以 CHyCN Je = 6 一 5; 谱 线 为 例 ， 计 算 W51 各 分 子 云 核 的 CH3CN 

分 子 总 柱 密度 。CH3CN Je = 63 一 53 谱 线 的 中 心 速度 和 积分 强度 W = jio 

列 在 表 4.8。 设 CHCN 分 子 处 于 局 部 热平衡 (LTE) 状态 ， 且 分 子 谱 线 属 

于 光学 注 跃迁 ， 借 助 于 4.2 节 描述 的 局 部 热平衡 的 转动 图 方法 ,可 以 利用 下 

面 的 公式 (Pei er al. 2000 & 2005) 计 算出 对 应 跃迁 的 上 能 级 的 粒子 数 柱 密 
N, 208 — 1 å 

ETN xpp nonem (4.95) 

根据 Boltzmann 粒 子 数 分 布 ， 上 能 级 的 粒子 数 密度 与 总 的 粒子 数 密度 之 间 


的 关系 为 : 
N, N, E, 
EE -—L. (i) (4.96) 











强度 Oy beam’) 








C 34 3 
速度 (ms 


图 433 CHCN Jp 2 6-5 位 于 W51el, W51 ec2 和 W51IRS2 处 的 谱 线 
这 样 就 很 容易 得 到 总 的 粒子 数 密度 的 波束 平均 值 与 谱 线 积分 强度 的 关系 : 





_204W Q exp /Ta) os 
Nm om 49 
式 中 
Qu (CHICN)=3x d -0enTXTE (4.98) 


在 上 述 方程 和 表格 中 ，* 是 分 子 谱 线 跃 迁 的 静止 频率 、 单 位 为 GHz，b。 和 
久 是 二 维 高 斯 波束 的 半 极 大 处 的 全 宽 (FWHM) 、 单 位 为 角 秒 ，E, 是 对 应 
分 子 谱 线 跃迁 的 上 能 级 能 量 、 单 位 为 K。<SA> 对 应 分 子 谱 线 的 总 转动 线 
强度 、 单 位 为 4ebye?，W 是 跃迁 庶 线 的 积分 强度 、 单 位 为 Jy beam” kms”, 
Bu 是 对 应 分 子 谱 线 跃迁 的 上 能 级 转动 简 并 度 , Cu 是 配 分 函数 ,公式 (4.98) 
中 的 4，B，C 为 各 分 子 的 转动 常数 。 根据 Zhang er al.(1998) 的 结果 ，W51 
分 子 云 核 的 分 子 转动 温度 为 Tu=150K。 这 里 需要 指出 的 是 , 也 可 以 直接 用 
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CH5CN 的 多 条 谱 线 来 计算 ， 具 体 计算 方法 在 下 节 讲 星际 甲醇 分 子 时 介绍 , 
也 可 以 阅读 有 关 文献 ， 如 Remijan er al.(2004)。 利 用 以 上 公式 及 各 表 中 的 
参数 , 就 可 以 计算 出 对 应 各 分 子 云 核 的 总 的 杜 密度 的 波束 平均 值 。 再 利用 
文献 Jaffe er al(1984) 中 给 出 的 氢 分 子 的 柱 密度 为 NA(H2)=1x10* cm?, 就 可 
以 计算 出 CHyCN 分 子 在 W51 区 的 不 同 核 处 的 相对 于 氨 分 子 的 丰 度 。 
CH3CN 分 子 在 W51 不 同 核 处 的 总 的 柱 密度 和 丰 度 列 于 表 4.8。 这 里 必须 指 
出 的 是 ,由 于 分 子 云 核 的 分 布 不 均匀 ,得 到 的 值 是 整个 波束 的 平均 值 ， 所 
以 用 不 同 波束 的 望远镜 得 到 的 值 有 小 的 差异 。 此 外 ， 由 于 转动 温度 和 氢 分 
子 的 柱 密度 对 各 分 子 云 核 的 取 值 相同 ， 对 计算 结果 会 产生 一 些 误差 。 

RAB WSlel, WSI e2 和 WSl IRS2 处 的 CHJyCN 

Je 外 一 5 的 速度 、 积 分 强度 、 柱 密度 和 让 度 








Wslel wWsie2 WSI1 IRS2 

WE (ms?) 58.6 (1.0) 55.9 (1.0) 59.6 (1.0) 

积分 强度 (Jy beam! km s) A19 (.1) 490013) 264 (1.0) 
CHJCN 总 柱 密度 Nr (i0 cm?) — 9503) 11.103) 6.0(03) 
ERX 10) 9.5(03) 1110.3) 6.00.3) 





基于 以 上 的 观测 和 分 析 计算 , 可 得 到 如 下 结论 : CHJCN 只 在 分 子 云 的 
高 密度 核心 区 探测 到 。 比较 它们 的 成 图 与 连续 谱 的 成 图 可 以 看 出 星际 分 子 
CH3CN 在 不 同 的 核 区 的 强度 有 明显 不 同 ， 且 计算 出 的 CH.CN 分 子 的 柱 密 
度 和 让 度 在 各 核 区 的 值 有 较 大 差异 ， 表 明 W51 el、W51 e2, W51 IRS2 
这 3 个 分 子 云 核 处 于 恒星 形成 演化 的 不 同时 代 。 而 连续 源 W51 IRS1 处 没 
有 探测 到 观测 分 子 的 谱 线 ， 表 明 它 是 HIL 区 ， 它 的 连续 谱 是 由 自由 一 自由 
跃迁 产生 的 。 利 用 转动 温度 Tu=150K 和 氧 分 子 的 柱 密度 NS HS) x10" 
cm?, 得 到 了 W51 分 子 云 核 的 星际 分 子 CH3CN 的 柱 密度 Nr RUM FENE x, 
其 相当 于 氧 分 子 的 丰 度 约 为 10*， 与 其 他 文献 给 出 的 值 基本 一 致 。 
Ser B2 区 是 银河 系 中 最 大 的 HI 区 和 分 子 云 复合 体 之 一 。 Sgr B2(N) 
和 Sgr B2 (M) 连续 源 处 于 致密 核 中 ， 其 峰值 密度 分 别 为 1.3-1.7x107 和 
3-9xI0'em?, Sgr B2 (N) 是 一 个 含有 丰富 复杂 分 子 样品 的 源 ,Miao er al. 
《1995) 在 它 的 核心 区 里 探测 到 了 CH;CHCN, HCOOCH; 和 CH.CH,CN 
等 三 种 分 子 样品 ， 然 而 在 Sgr B2 (M) 却 都 不 能 找到 。 SEMPUS (1998) 
进一步 报道 在 Sgr B2 CN) HJ 10" X 14". 区域 里 探测 到 CHJCN 分 子 振动 
激发 态 vs=1 的 6, 一 5, 8. CH.CN 是 一 种 对 称 陀螺 分 子 ， 其 最 低 的 
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振动 激发 态 是 C-C—N 弯曲 模式 vs, 该 能 级 高 于 振动 基态 364.71cm'， 相 
当 于 红外 线 波长 27hm 或 525K (Boucher er al 1980)。 对 于 Sgr B2(M) 没 有 
探测 到 高 于 均 方 根 噪音 的 vs=1 的 6 一 拉线 系 的 发 射流 量 密度 。 

经 粗略 估计 Sgr B2 (N) 的 振动 激发 温度 约 为 300K。 该 区 域 vs=1 的 
6G 一 5: 线 系 的 激发 主要 来 自 FIR1 的 27 um 辐射。 对 Sgr B2 (M) WHERE 
测 到 这 一 线 系 ,其 原因 可 能 是 来 自 FIR1 的 和 1004 m 的 尘埃 发 射 被 前 面 
的 冷 尘埃 层 所 吸收 。Sgr B2 (N) 的 Hs 密度 远大 于 Sgr B2 (M)， 大 致 是 
后 者 的 5 倍 。 与 Sgr B2 (M) 相 比 ，Sgr B2 (N) 处 于 一 个 相对 早期 的 演 
化 阶段 。 


445 CHOH 的 转动 谱 线 系 


1970 年 甲醇 分 子 (CHOH) 在 星际 空间 被 发 现 (Ball et al. 1970) 以 来 ， 
在 物理 界 、 化 学 界 和 天 文 界 产 生 了 浓厚 的 研究 兴趣 , 越 来 越 受 人 们 的 关注 。 
在 本 书 第 三 章 中 已 经 介绍 了 星际 甲醇 分 子 肪 泽 , 本 节 在 简介 甲醇 分 子 的 分 
子 数据 后 , 结合 观测 资料 介绍 甲醇 分 子 的 热线 或 弱 脉 泽 谱 线 在 天 体 物理 研 
究 中 的 作用 。 
4.4.5.1 星际 甲醇 分 子 的 分 子 数据 的 研究 简介 

甲醇 分 子 是 一 个 带 有 内 部 扭转 运动 的 和 轻微 不 对 称 的 有 机 分 子 , 其 分 
子 结构 参数 在 第 三 章 已 经 给 出 ， 也 可 参考 Pickett er al. (2000)。 对 甲醇 分 
子 的 分 子 数据 的 实验 研究 始 于 1939 年 (Borden & Barker 1939)， 理 论 研究 
始 于 1940 年 (Koehler & Dennison)。 正 是 由 于 CHOH 分 子 带 有 内 部 扭转 
运动 的 和 轻微 不 对 称 , 使 得 它 具有 丰富 的 谱 线 , 同时 也 给 计算 其 分 子 数据 
带 来 了 困难 ,简单 的 且 有 一 定 精度 的 转动 能 级 计算 公式 为 (Lees et al. 1973; 
Pei et al. 1988): 


E-E py E LEE, + VK IG cos6N)|K) 
HG ES GE eos 3) KG, (K |i) K) + KOKIP) ) - D, K*1 
7D +D? - DK +k KG) K) +k, KE (KE) KO s KCK c?) K) 





HC] KO kK? (K |0 - cos) K) x, K(K |CP |K) 
+k (K |P? -cossy)| K) (4.99) 
式 中 VURLVAH2DU 3 重 和 6 SERIES, Fo Gu Ls kiy IMEA 
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WR Dix xx 为 离心 扭曲 常数 。 
对 跃迁 多 ,Ka V. 
的 计算 公式 分 别 为: 








Ko, WP, RAA Einstein A 系数 


IK o)- EVI" K*i0) 

=Q7 exu, , [f ov soy fu 
1.1639x10 xy? xu? 
X'8(J' Ko: VJ", K'o)/2J«1) (4.100) 


式 中 为 偶 极 矩 ， 单 位 为 Debye; v 为 频率 ， 单 位 为 GHz。 

由 于 分 子 参数 在 天 文 研究 中 不 可 缺少 , 许多 学 者 为 提供 分 子 参数 做 了 

大 量 工作 ,在 Pei 等 (1988) 之 后 ,典型 的 甲醇 分 子 参数 计算 有 Anderson 

et al. (1992) 和 Xu & Lovas (1997)。 随 着 时 间 推移 ， 给 出 的 参数 越 来 越 

全 面 ， 也 越 来 越 精确 。 图 4.34 JE E 型 CHSOH 分 子 J 一 ,转动 跃迁 的 频 

率 的 计算 值 与 观测 值 的 比较 Pei er al. 2000)。 模 坐标 是 CHOH 分 子 电 
Freee 


Residual (MHz) 








了 
图 434 EM CHOH 分 子 石 一 太 转 动 跃迁 的 频率 的 计算 值 与 观测 值 的 比较 
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子 基态 和 振动 基态 的 转动 量子 数 /， 纵 坐标 是 天 文 观测 值 (1 9) 或 实验 
测量 值 (J = 9) 减 去 理论 预言 值 的 频率 差 ， 单 位 为 MHz。 图 中 空心 三 角 
是 Orion KL 的 天 文 观测 值 (Wilson er al. 1996) 减 去 Anderson et al. (1992) 
的 理论 预言 值 ， 空 心 圆圈 是 Orion KL 的 天 文 观测 值 (Wilson er al. 1996) 
减 去 Xu & Lovas (1997) 的 理论 预言 值 ; 实心 三 角 是 Sgr B2(N)-LMH 的 天 
文 观测 值 (Pei er al. 2000) 减 去 Anderson et al. (1992) 的 理论 预言 值 ， 实 
心 圆圈 是 Sgr B2(N)-LMH 的 天 文 观测 值 (Pei er al. 2000) 减 去 Xu & Lovas 
(1997) 的 理论 预言 值 。 从 图 中 可 以 看 出 ， 对 于 高 /能 级 的 E 型 甲醇 分 子 ， 
Xu & Lovas (1997) 的 理论 预言 值 比 Anderson er al. (1992) 的 理论 预言 值 
更 接近 天 文 观测 值 。 

4452. 从 甲醇 分 子 谱 线 计算 对 应 天 区 的 物理 量 

甲醇 作为 最 简单 的 有 机 分 子 之 一 , 有 丰富 的 谱 线 , 也 有 较 强 的 偶 极 矩 ， 
自 1970 Batl er al. 在 星际 空间 发 现 以 来 ， 一 直 被 天 文学 家 作为 高 密度 分 子 
云 核 的 探 针 。 在 星际 空间 观测 发 现 的 甲醇 分 子 谱 线 已 经 有 数 百 条 Lovas 
2004)， 仍 有 新 的 星际 甲醇 分 子 谱 线 被 陆续 发 现 《Wilson et al. 1996: Pei er 
al. 2000)， 对 星际 甲醇 分 子 谱 线 的 研究 也 有 助 于 搜寻 大 的 有 机 分 子 ， 从 而 
对 生命 的 起 源 有 进一步 的 理解 。 本 节 将 以 对 著名 恒星 形成 区 Sgr B2(N) 观 
ME 型 CHyOH 分 子 户 一 几 转 动 跃迁 谱 线 为 例 , 介绍 从 观测 谱 线 计算 对 应 
天 区 的 物理 量 ， 如 速度 、 密 度 、 温 度 。 

图 4.35 给 出 了 使 用 美国 BIMA 天 线 阵 对 著名 恒星 形成 区 Sgr B2 的 
31GHz 射电 连续 谱 (a). E 型 甲 醇 转动 跃迁 (19,-»191)(b)， 和 射电 复 
合 线 H59a 成 图 观测 。 甲 醇 分 子 的 其 他 及 -J (J = 13, 17, 18,20) 的 成 图 
区 域 与 19: 一 19; 的 基本 上 一 致 比 较 探测 到 的 甲醇 分 子 的 区 域 ,可 以 看 到 ， 
甲醇 分 子 只 有 在 分 子 云 核 的 高 密度 区 ， 且 在 恒星 形成 的 某 个 阶段 探测 到 。 
图 中 Sgr B2(M) 和 (S) 区 域 没 有 探测 到 甲醇 分 子 谱 线 ， 而 Sgr B2(N) 区 域 
探测 到 了 ， 表 明 Sgr B2 (M) 和 CS). 与 Sgr B2(N) 处 于 恒星 形成 和 演化 的 
不 同 阶段 ,图 4.36 给 出 了 Sgr BXN)IX (fJ E Š! CHOH Ji — 54, (J = 13,17, 
18, 19, 20) 发 射线 在 aom = 1747^19 79 ，5oom = - 2822! 177 3 处 的 谱 线 
轮 廊 ， 同 时 也 得 到 了 相近 频率 的 NH(9.9) 吸 收 线 、H59 33 a 合 线 。 谱 线 的 
rms 误差 为 70 一 80 mJy beam” ( 约 0.7 K). 

根据 以 上 观测 结果 ， 对 谱 线 进行 一 维 高 斯 拟 合 得 到 对 应 天 区 分 子 云 核 
的 速度 ，Sgr B2(N) 区 的 速度 为 64 kms'。 按 照 4.3.4 节 给 出 的 公式 ， 可 以 
计算 出 各 谱 线 对 应 的 高 能 级 的 甲醇 分 子 的 柱 密度 布 居 数 , 计算 结果 列 于 表 
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18435 恒星 形成 区 Sgr B2 的 射电 连续 谱 (a). E 型 甲醇 转动 跃迁 〈19:- 19,) (b) 

和 (ec) 射电 复合 线 H59a 成 图 ， 谱 线 速度 为 64 kms'， 连 续 谱 和 谱 线 的 等 高 线 强度 分 别 

为 -02,02,04,06.08, 1.0, 12, 1.6,2.0, 24, 2.8, 3.2,3.6 I 4.0]y beam I - 0.15, 0.15, 

02, 025, 0.3, 0.4, 0.5, 0.6, 0.7, 0.8, 0.9 和 1.0 Jy beam”, It Ac Flu MPRG odo 
21 3x64 


4.9， 表 中 的 能 级 和 线 强度 取 自 Xu & Lovas (1997)。 这 里 要 注意 的 是 上 一 
节 给 出 的 与 分 子 特性 有 关 的 配 分 函数 Cu 应 改 为 : 








RARE miak ne Gun nam "ORAT nep, 
JANE (GHz) (arcsec) (K) (deby) "m (x10? em?) 





1313 E 2747252000) 248x70 23361 142057 9,624058) 104.464) 
15—VAE 303080200) 227x57 377.61 17.1961 441042) — 50.6(4.8) 
18—181 E 308584710) 224x65 41940 17.3339 4960049) 50.650) 
19,—19,E 31226740) 223x64 46349 17.1684 420052)  455(56) 


20,—20,E 31.3585110) 222x64 50988 167083 235044) 27.1650) 
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天 体 的 微波 谱 线 诊断 


CHOH Hs9a 
19r19,E 








Volk s?) 


18436 给 出 了 Sgr B2M 区 的 下 型 CHOHA = 万 "= 13.17.18.19.20) 发 射线 、 
NHy9.9) 吸 收 线 、H59a 复合 线 在 aam= 17477 19: 79 ,Gym =- 28 2217 3 处 的 谱 线 轮廓 
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I 云 与 恒星 形成 及 . à 


设 CHOH 分 子 处 于 局 部 热平衡 (LTE) 状态 ， 且 分 子 谱 线 属于 光学 
注 跃迁 ， 可 以 根据 局 部 热平衡 的 转动 图 法 ( 见 4.4.2 节 ) 得 出 转动 温度 和 对 
应 区 域 甲醇 分 子 的 总 的 柱 密度 。 图 4.37 给 出 了 Sgr B2 (ND. 核心 区 的 


m4) 已 (单位 为 K) 的 关系 图 ,各 点 对 应 于 EE 型 CHOH Ji 72, 


(= 13, 17, 18, 19, 20) 跃 迁 ， 实 线 为 一 次 拟 合 曲线 。 根 据 拟 合 曲 线 的 斜率 
可 以 计算 出 Sgr B2 (N) 核心 区 的 分 子 转动 温度 为 170K， 进而 可 以 得 到 
甲醇 分 子 在 Sgr B2 CN) 核心 区 的 总 的 柱 密度 为 4.2(6)x107 cm? 。 根据 Lis 
et al. (1993) 给 出 的 Sgr B2 CN) 核心 区 的 分 子 氢 的 总 的 柱 密度 约 为 
10*cm* ， 可 以 得 到 甲醇 分 子 在 Sgr B2 (N) 核心 区 的 丰 度 约 为 4x104 。 
这 里 必须 再 次 指出 , 观测 得 到 的 分 子 柱 密度 及 分 子 丰 度 与 观测 所 用 的 望 远 


镜 射 束 有 关 ， 特 别 是 高 密度 分 子 探 针 尤 为 要 注意 。 
13.8 


- 


log (Column Density(2/*1Xcm*)) 


12.8 
250 300 350 400 450 500 
E(K) 
图 437 SgrB2 OO 核心 区 的 ma 位 与 .的 关系 图 ， 各 点 对 应 于 E 型 CHJOH 人 = 
8. 
Jeh 07 13,17,18, 19, 208E, cH — e 


44.6 HCNHCN 的 超 精细 结构 线 


在 星际 分 子 中 ， 有 一 类 分 子 由 于 原子 核 自 旋 量子 数 不 为 0， 使 得 转动 
能 级 发 生 劈 裂 ， 从 而 产生 转动 谱 线 的 超 精细 结构 - 由 于 可 以 同时 则 地 用 同 
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一 天 体 的 微波 谱 线 诊断 _ 


一 架 望远镜 观测 一 个 超 精细 结构 谱 线 系 , 这 样 可 大 大 提高 观测 效率 。 根据 
不 同 分 量 的 谱 线 强度 比 , 可 以 得 到 更 丰富 的 天 体 物理 信息 。 典型 的 有 超 精 
细 谱 线 的 分 子 是 含有 氨 〈N) 原子 的 分 子 ， 这 是 由 于 N 原子 的 核 自 旋 量子 
数 为 1。4.4.1 节 结合 NIS 分 子 首先 涉及 含有 氨 (N) 分 子 的 超 精细 谱 线 。 
4.4.6.1 HCN 和 CN 分 子 的 超 精细 结构 线 

处 理 超 精细 结构 能 级 常用 的 方法 是 用 角 动 量 耦 合 , 虽然 存在 着 多 种 耦 
合 方式 , 但 实际 上 , 绝 大 多 数 情形 都 可 以 先 计算 出 不 考虑 核 自 旋 情况 下 的 
总 角 动 量 量子 数 J， 再 用 了 与 核 自 旋 量子 数 Iv 不合， 从 而 得 到 超 精细 结构 
EFA F. FHRA GH) RU - 友之 间 相隔 为 1 的 整数 或 半 整 数 。 当 
J>Iw 时 ， 共 形成 《2 Jw+1) 个 子 能 级 ; 当 J<jw 时 ， 共 形成 (2J+1) 个 子 能 
级 。 在 星际 分 子 中 ， 比 如 ，HCN 分 子 的 电子 基态 为 世态 ， 最 低 的 两 个 转动 
能 级 为 N=1 和 N=0. 由 于 民 态 的 A=5S =0, 所 以 这 两 个 转动 能 级 不 考虑 
核 自 旋 情 况 下 的 总 角 动量 量子 数 J= 1 和 J= 0， 核 自 旋 量子 数 为 lv= 1， 通 
过 覃 合 就 可 以 得 到 对 N= 1 态 , F=2,1,0; 对 N=0 态 , F=1。 KIN 210 
的 转动 谱 线 就 劈 裂 成 ( Fz): (N=LF=1) 
>(N=0,F =) M(N =,F =)> (; 谱 线 (图 4.38)。 

对 于 非 民 态 ,例如 电子 基态 处 于 并 态 的 CN 分 子 。 对 并 态 ，A=0， 








N=1, F=0 





88631.8473(10)MHz 
88633.9360(10)MHz 


N-0 
M he N=0, Fl 
只 考虑 纯 转 动 的 能 级 SERD TERNAT MER 


图 438 HCN 分 子 最 低 的 2 个 转动 能 级 图 





可 zh 





动量 量子 数 /， 再 用 ISSUE RERCT CIL MG. ATE AERIHH AE AUR 
数 对 于 转动 基态 N-0, HSL, F-li. 对 于 转动 第 一 激发 态 


3 135 


l, peli$gy. EE = 5 
Nal, 得 到 7=， Feel, zz; 因而 N =1-0 的 转动 


庶 线 就 劈 裂 成 满足 跃迁 选择 定 则 A/ =0,+1 和 AF 20,51 的 九条 谱 线 (图 
439. 
1 


iu. 
=4,J=2,F=2)>(N=0,J=},F 
(N=1,J 2 2^6 2 





1 xci I 5.3 
=J=}, F=} =0,J=},F=2); 
nri i EE TEE 





(A row =07= 补 P= 忆 和 
1 
T 

这 九条 谱 线 的 频率 和 相对 线 强度 见 表 4.10 (Saleck er al. 1994)。 从 表 中 
也 可 以 看 出 (V=17 cprepow-ua-lre b tmu, 
这 也 导致 了 其 他 8 条 谱 线 在 20 世纪 70 年 代 被 天 文 观测 到 ， 而 这 条 谱 线 直 
到 2000 年 才 探测 到 。 这 里 还 要 指出 的 是 ， 在 4.4.4 节 中 讲 到 的 CH3CN 分 


子 也 存在 超 精细 结构 谱 线 ， 不 过 由 于 CHCN 分 子 的 超 精细 结构 谱 线 的 频 
率 间隔 太 近 ， 观 测 中 难以 分 辨 开 来 。 


3 5, 3 
=1J =5,F =) =0,] =2,F =3) 
(N=LJ=3 F-QOQ-Q- TF » 
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表 4.10 CN( NN =1 一 0) 的 超 精细 结构 谱 线 的 频率 和 相对 线 强度 的 计算 值 
(Saleck er al. 1994) 





























N J' F' o N J  F' 频率 / (MHz) _ 相对 线 强度 
1 R R > 0 R R 112338006) — 00021 
1 R R > O aR 3 11314415005) 00990 
1 a2 32 > 0 R IR 1317051005) 00967 
1 R 32 > 0 R 32 1319129005) 01255 
1 32 32 — O R 12 11348815004) — 0.1255 
1 32 52 > 0 R 32 11349098004) — 03333 
1 32 R > O 12 IR 1134967004) — 0.0990 
1 32 32 — O I 32 1135089004) 00967 
1 32 12 > O IR 32 11352044005) 00121 

AN-l， 

NE 

Neb. 

N=1, 1/2, F =3/2 

Nal, JA12, F l2 

LEIR EA 


图 439 CN 分 子 的 N=1 - 0 转动 跃迁 的 超 精细 结构 谱 
4.4.6.2 从 超 精细 结构 谱 线 计算 对 应 天 体 的 物理 性 质 


HCN 和 CN 分 子 都 是 分 子 云 高 密度 区 的 良好 探 针 ，HCN 分 子 还 是 富 
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En? 分 子 去 与 恒星 形成 及 其 微波 谱 线 诊断 


碳 拱 星 包 层 的 最 好 的 探 针 之 一 。2004 年 底 前 在 射电 波段 已 探测 到 的 36 条 
HCN 振动 转动 跃迁 和 44 条 CN 转动 跃迁 。 在 第 五 章 将 介绍 富 碳 拱 星 包 层 
的 性 质 , 本 节 介绍 如 何 利用 HCN 谱 线 计算 天 体 物理 信息 。 为 了 说 明 方便 ， 
首先 给 出 辐射 跃迁 统计 平衡 方程 : 


X nt)xc,D) Y nay Bü DUG.D «Y, ni)x AG.) 


= EnDxCU D+ Y ny BU DUU, Y ny Adi) acd 
方程 中 n(i) 是 分 子 在 能 级 i RFM, AGDA BG) 是 从 能 级 ;1 跃迁 的 
Einstein A i B 系数 ，C[i) 是 从 能 级 i 的 碰 挤 跃迁 速率 系数 ，U[i1) 是 
从 能 级 i-l 的 辐射 场 密度 。 这 方程 说 明 ， 对 同一 个 分 子 观测 的 谱 线 越 多 
越 能 计算 好 对 应 天 体 的 物理 特性 . 对 于 跃迁 JF JF, 其 Einstein A Ñ B 
系数 分 别 为 





64mv; JFIY 
Arar 77 a (F "xz r Jet (4.105) 
à 
c 
B, r= XA. (4.104) 
mar agr ram 


IUP A H Planck 常数 ，c 为 光速 ，v,, y 为 跃迁 频率 ，{ ) 为 Wigner 6-J 
SES us us 为 偶 极 矩 矩阵 元 ， 偶 极 矩 六 = 2984594D 。 为 了 使 用 方便 ， 
表 4.11 给 出 了 HCN 分 子 部 分 超 精细 结构 跃迁 的 Amarr 的 计算 结果 
(Guilloteau & Baudry 1981)。 

HCN 的 碰撞 跃迁 速率 系数 可 参阅 Green 等 人 的 工作 (Green & 
Thaddeus 1974; Monteiro 1984; Kurtadikar er al. 1992; Saieck er al. 1994), 
辐射 场 强度 可 参阅 曾 琴 等 人 的 工作 (Zeng & Lou 1988)。 

图 4.40 是 Cao 等 (1993) 利 用 日 本 野 边 山 45 米 毫米 波 射电 望远镜 观测 
得 到 的 NGC 7538 IRS1 处 的 HCN(v=0，J = 1 0) 的 超 精细 结构 谱 线 。 

对 HCN 分 子 的 v=0 ，J =10 各 超 精细 结构 谱 线 跃迁 分 量 的 强度 比 


定义 为 : 
=T(F =0-1) 
Ru = En (4.105) 
-T(F «1-1, 
Ra 2T En (4.106) 


采用 大 速度 梯度 模型 ， 设 分 子 云 的 线 尺 度 的 半径 为 R， 边 界 处 的 速度 


m 
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一 天 体 的 微波 谱 线 诊断 


RAN HCN 分 子 部 分 超 精细 结构 跃迁 的 4yr ,jy. 的 计算 结果 








(Guilloteau & Baudry 1981) 
二 J' F Apu G) JF J' F Aj, G5) 
1 0 0 1 2400x1? 4 4 3 3 192468x103 
1 1 0 1 2461x1? 4 3 3 4 26186x10* 
1 2 0 1 2409010 4 4 3 4 12810x10* 
2 1 1 0 12828X10* 4 5 3 4  20530x10* 
2 1 1 1 9657x10 5 4 4 3 389796x103 
2 2 10 1 1726x10 5 4 4 4 200469x104 
2 1 10 2 64662x106 5 5 4 4 393644X103 
2 2 1 2 STADxW! 5 4 4 S 2040x10* 
2 3 1 2 2395x10* 35 5 4 S L606x10* 
3 2 2 1 70190x10' 5 6 4 S 410045x103 
3 2 2 2 129930xI04 6 5 5 4 695585x103 
3 3 2 2 742440xl04 6 5 5 5 236158x104 
3 2 2 3 37l222xl04 6 6 5 5 699383x103 
3 3 2 3 9290x1 6 5 5 6 165I44x104 
3 4 2 3 835245xI0 6 6 5 6 199822x104 
4 3 3 2 188540xID 6 7 5 6 1719366x103 
4 3 3 3 164976x10+ 








NGC 7538 
IRS I(HCN) 


TK) 








Ysa (km s’) 
图 440 NGC 7538 IRSI 处 的 HCN(v = 0, J =1 — 0) 的 超 精细 结构 谱 线 (Cao et al. 1993) 





m 


四 去 与 恒星 ak: 


为 w 则 离 中 心 距离 为 > 处 的 速度 为 «noirs 那么 超 精细 结构 跃迁 的 
光学 厚度 可 以 表示 为 : 


Em. m mrCF+D j| R (4.107) 
R 7 rm (nomm "n, i 





设 分 子 云 的 速度 梯度 z =15km sy pc’, 动能 温度 为 25 K, 小 埃 温度 为 40 


K, HCN 相对 于 Hs 的 丰 度 为 5x10? ， 使 用 包括 J<9 的 28 个 超 精细 能 级 
求解 辐射 跃迁 统计 平衡 方程 , 可 以 求 出 各 超 精细 结构 谱 线 跃迁 分 量 的 强度 
HE Re 和 AR 随 氢 分 子 密度 n(H。) 的 关系 图 4.41):; HCN 分 子 超 精细 跃迁 
的 激发 温度 随 氧 分 子 密度 n(H;) 的 关系 (图 4.425. HCN 分 子 超 精 细 有 跃迁 
的 光学 厚度 随 所 分 子 密度 mn(H,) 的 关系 (图 4.43) (Cao er al 1993)。 


10 jA 


08 


E 06 


-ENET] 4 s 6 7 
logir(H,] 


图 4 41 各 超 精细 结构 谱 线 跃迁 分 量 的 强度 比 RR 及。 随 所 分 子 密度 
n(H;) 的 关系 ， n(H,) MPH cm? (Cao et al. 1993) 


从 图 4.41 可 以 看 出 ，Rs 和 Ra 的 值 在 低 密度 极限 值 为 02 和 06， 随 
着 分 子 云 密度 的 增 大 , 它们 的 值 先 增 大 再 减 小 , 当 n(H,) 约 为 1.5xl0zcm2 
时 达到 极 低 值 , 随后 又 随 密度 的 增 大 而 增 大 。 从 图 4.41 可 以 得 到 R。 和 Ry 
的 值 分 别 为 0.46 和 0.44。 考 虑 图 4.43， 可 以 看 出 ， 在 相同 的 密度 下 ， 跃 
迁 (N=LF=0>(N=0,F=1) 的 光学 厚度 比 跃迁 (N=LF=1) 
一 W=0F=D 和 (N=LF=2 一 (N=0.P=1 的 光学 厚度 小 ,因而 它 能 观 
测 到 分 子 云 的 更 核心 部 分 。 进一步 考虑 由 于 谱 线 的 重合 导致 RR, 和 RR, 的 
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图 442 HCN 分 子 超 精 细 跃 迁 的 激发 温度 随 所 分 子 密度 n(H,) 的 
关系 ，n(H,) HMH cm” (Cao er al. 1993) 
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图 4.43 HCN 分 子 超 精细 跃迁 的 光学 厚度 随 氧 分 子 密度 
n(H,) 的 关系 ，n(H,) 的 单位 为 cm? (Cao et al. 1993) 


值 偏 低 等 因素 ， 最 后 就 得 到 了 NGC 7538IRS1 的 密度 为 16xl0'cm-: ， 此 
结果 与 通过 CSCKameya et al. 1986). NHsCHo et al. 1981) 和 H;CO(Boland 
& Jong 1981) 得 到 的 结果 基本 一 致 . 
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de 型 里 摸 星 包 层 


第 五 章 ” 晚 型 星 拱 星 包 层 


51 ” 晚 型 星 拱 星 包 层 的 分 子 谱 线 


OH 的 脉 泽 线 由 于 特别 强 , 成 为 首先 探测 到 的 拱 星 分 子 谱 线 。 其 后 
1971 年 才 探 测 到 CO (v=0, J= 1 一 0) 热 发 射线 ， 同 年 CS、CN 和 "CO 
的 (v= 0，J= 1 一 0) 热 发 射线 也 探测 到 了 。 当 然 ， 它 们 比 OH 脉 择 弱 得 
多 ， 尤 其 是 CS 和 CN 的 谱 线 更 弱 。 如 第 三 章 指出 的 拱 星 脉 泽 分 子 除 OH 
外 还 有 SiO M HO. SiO 脉 泽 区 离 中 央 星 最 近 ，OH 脉 泽 区 其 次 ， 而 HO 
脉 泽 区 最 远 。 拱 星 包 层 还 探测 到 HCN 和 NH 9:60 多 种 分 子 样品 (Olofsson 
1997)。 拱 星 包 层 中 CO (20, 721-00 的 发 射 范围 最 广 ， 最 强 的 热线 
通常 是 COCy = 0,J= 3 一 2).1994 年 使 用 Hawaii 的 Caltech Sub-millimeter 
Telescope 还 探测 到 中 性 碳 C T 的 809 hm 线 。 

Bujarrabal er al.(1994 ab) 将 一 些 线 标记 为 富 氧 的 ， 而 另 一 些 线 为 富 碳 
的 。 对 一 给 定 的 天 体 富 氧 线 对 富 碳 线 流量 之 比值 是 该 天 体 属于 富 氧 抑或 富 
碳 的 良好 指示 器 。 例 如 富 氧 星 SiO (v=0, J=2 一 1) 及 HCN (v=0, J= 
1-0) 线 的 流量 比 >2.3, 富 碳 星 < 0.23。 于 是 SIO 热线 被 称 为 富 氧 线 ; 
HCN 热线 则 被 称 为 富 碳 线 。 富 碳 星 比 富 氧 星 的 化 学 更 丰富 、 更 复杂 ， 其 
中 的 部 分 原因 是 因为 C 原子 有 四 个 价 键 ， 可 以 形成 长 链 的 或 复杂 的 分 子 
样品 。 典 型 的 具有 高 质量 流失 率 的 碳 晨 IRC+10216， 长 期 来 在 观测 和 理 
论 研究 方面 得 到 极 大 的 关注 。Woods er al.(2003) 对 包括 IRC+10216 在 内 
的 ， 南 、 北 天 的 七 个 高 质量 流失 率 的 碳 星 作 毫米 波 分 子 谱 线 巡视 ， 一 共 探 
测 到 包括 同位 素 取代 物 在 内 的 CN. PCN, CS. "CS. C"S. SiO. SiS, 
SO. C,S. HCN, HCN, HNC, HN"C. SiC», CH, CH. CN, CH, 
CH», HCN, HCCPCN, HCÜCCN, CH;CN. HCN 等 24 个 分 子 样品 的 
47 个 跃迁 ， 共 196 条 发 射线 。 
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天 体 物理 中 的 短波 谱 线 诊断 


5.2“ 拱 星 包 层 谱 线 轮 廓 及 其 提供 的 结构 信息 


5.2.1 OH-1612MHz 脉 泽 线 轮廓 


对 IRAS 点 源 巡 视 OH-1612 MHz 脉 泽 发 现 OH/IR 星 有 很 强 的 双 峰 轮 
廓 。 这 种 谱 形 的 外 部 边缘 非常 陡峭 ， 而 内 部 边缘 则 呈现 渐变 的 态势 。 上 述 
特征 已 在 一 千 多 个 恒星 被 观测 到 。 图 5.1 是 从 te Lintel Hekkert er al.(1991) 
的 597 IRAS 点 源 OH-1612MHz 观测 资料 里 选 出 的 典型 的 双 峰 轮廓 。 
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图 5.1 IRAS 点 源 的 典型 OH-1612MHz IEI Cte Lintel Hekkert er al. 1991) 
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注 壳 模型 可 以 对 标准 双 峰 轮廓 给 出 初步 解释 (例如 Reid er al.1977)。 
设想 OH-1612 MHz 脉 泽 的 放大 是 当 OH 分 子 由 中 央 星 向 外 以 常 速度 vou 
流 过 一 个 稳定 薄 球 壳 而 发 生 的 《图 5.2)。 在 视线 通过 恒星 穿 过 球 的 方向 ， 
脉 渗 被 最 强 地 放大 了 。 离 望远镜 最 近 的 点 形成 蓝 峰 ， 其 速度 为 we; ICH 
远 镜 最 远 的 点 形成 红 峰 ， 其 速度 为 ws。 两 峰 对 应 速度 的 平均 值 就 是 恒星 
速度 w; 两 峰 对 应 速度 的 差 之 半 则 是 vs。 天 线 阵 的 成 图 观测 结果 表明 两 
个 峰 的 小 而 亮 的 位 置 是 相同 的 ， 两 峰 间 的 弱 脉 泽 发 射 形 成 类 环 状 结构 。 
OH-1612 MHz 的 蓝 、 红 两 峰 并 不 同时 达到 极 大 ， 蓝 先 红 后 。 





p" T. 


Mkms') 
图 5.2 解释 标准 双 峰 纶 廊 的 薄 沉 模型 


观测 到 的 真实 情况 与 理想 双 峰 模型 是 有 偏差 的 ， 由 此 出 现 了 在 理想 双 

峰 模型 基础 上 的 补充 与 微 扰 性 的 工作 , 力图 对 客观 存在 的 谱 线 的 复杂 性 给 出 
解释 。 例 如 ，Szymczak 1990 以 薄 壳 表面 的 密度 或 速度 的 大 尺度 起 伏 的 摄 动 
来 解释 观测 谱 线 的 两 峰 流量 密度 不 相等 ， 即 轮廓 不 对 称 的 问题 。 又 例如 
Cohen 1989 假设 薄 壳 中 OH 分 子 向 外 的 速度 vo 不 是 常数 且 向 外 增 大 , 因此 
脉 泽 光子 向 垂直 半径 的 方向 逃逸 , 于 是 在 恒星 速度 处 会 出 现 一 个 单 峰 , 来 解 
释 少数 源 的 双 峰 肪 泽 的 中 间 出 现 第 三 峰 的 问题 。 进一步 , 如 果 脉 泽 区 的 球形 
m 


————— 


天 体 物理 ， 


几何 假设 不 真 ， 那 么 从 不 同方 向 观测 同一 源 得 到 的 谱 线 轮廓 自然 有 所 不 同 。 




















522 CO 谱 线 轮廓 
拱 星 包 层 CO 线 的 轮廓 大 致 有 三 类 〈 图 5.3): 
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图 53 AFGL3068 的 "CO 和 "CO 谱 线 的 拟 合 〈 实 线 )。 左 上 角 标 记 
样品 及 跃迁 ， 右 上 角 标 记 所 用 望远镜 及 其 角 分 辩 事 《Woods er al.2003) 
(DD 抛物 线 ， E-Eü-vni) 
QE, E-R 当 ly 长 ww, F.-0 "ivi ys; 
(3) 与 OH-1612MHz 脉 泽 线 相似 的 双 峰 轮 廊 (图 5.1)。 


其 中 所 是 速度 《相对 中 央 星 的 速度 w ) 处 的 流量 密度 ，v 是 外 流 
速度 


光学 厚 的 “CO 发 射线 的 轮廓 在 源 未 分 解 的 情况 下 可 以 用 抛物 线 来 拟 
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合 ， 而 在 源 已 分 解 的 情况 下 是 矩形 平 项 的 ， 光 学 薄 的 "CO 发 射线 的 轮廓 
在 源 未 分 解 的 情况 下 是 矩形 平 项 的 ， 而 在 源 已 分 解 的 情况 下 是 双 峰 形 
状 的 。 
523 HCNJ-1—0 超 精细 谱 线 轮廓 

与 分 子 云 不 同 , 演化 星 包 层 的 HCN 1-10 的 超 精细 分 量 通常 不 能 清 
晰 分 辨 开 ， 例 如 图 5.4(a) 所 示 的 CIT6 观测 谱 。 事实 上 ， 以 包 层 的 膨胀 运 
动 可 以 解释 这 种 现象 。 假 设 包 层 以 相对 演化 星 - vv 的 速度 向 外 膨胀 ， 
其 中 v- 是 所 谓 末 端 速度 ， 膨 胀 速 度 在 此 区 间 的 分 布 是 等 权重 的 。 假 设 三 
个 超 精 细 分 量具 有 高 斯 轮 席 ， 且 谱 宽 相等 。 如 果 望远镜 的 射 束 大 于 包 层 ， 
那么 望远镜 接收 到 的 第 ;分 量 的 频谱 是 


1 a 
1(V)-C, anini Ga» 
V) 上 a 
i=0 Fz0—l i=1 FzlI—-l; i=2 P=2-1 


其 中 w= wsa 即 恒星 相对 于 本 地 静止 标准 的 径 向 速度 ; w = w+4.8423; w= 
吕 -7.0649， 单 位 kms"。 高 斯 轮廓 的 半 极 大 全 宽 Av, - 2421826 。v 是 径 向 
AIR. 221-0 ili (0 E L0), 12012 . E LTEJEAEMIRREE, Cl, 


02. Ci-06; 在 LTE 光学 厚 极限 下 Co=Ci=Cz=1。 若 v=17 kms”, 
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图 54 (a)CIT6 的 HCNJ=1-0 观测 谱 (Spoka er al. 1989) 
(5) 模型 计算 谱 ( 实 线 光学 厚 ,虚线 光学 省 )( 曾 琴 1992) 





天 体 物理 中 的 微波 


visg= 一 2 kms'，A vp= 4 kms 1!， 所 得 到 的 光学 薄 谱 线 轮廓 如 图 5.4(b) 虚 线 
Bras. 所 得 到 的 光学 厚 谱 线 轮廓 如 图 5.4(b) 实 线 所 示 ， 与 CIT6 的 观测 谱 形 
颇 为 相似 。 由 此 对 CTT6 的 HCN J = 1 一 0 谱 形 作出 了 很 好 的 解释 〈 曾 琴 ， 
1992)。 

此 外 有 些 碳 星 包 层 的 谱 线 可 在 两 侧 不 同 末端 速度 的 条 件 下 用 〈5.1) 
式 拟 合 ,以 表明 一 侧 的 膨胀 受阻 。 另 一 些 包 层 的 谱 具 有 若干 尖峰 ， 可 用 几 
个 不 同 膨胀 速度 但 A vo 较 小 的 〈5.1) 式 和 迭 加 起 来 拟 合 ， 从 而 确定 几 种 膨 
胀 运动 成 分 及 速度 值 。 由 此 可 见 通过 对 超 精细 结构 谱 的 研究 可 以 获得 天 体 
的 许多 物理 信息 。 


53 ” 拱 星 包 层 基本 参数 的 谱 线 诊断 


第 四 章 已 经 展现 如 何 通过 各 种 谱 线 辐射 转移 理论 计算 对 观测 结果 的 
拟 合 来 寻找 适当 神 型 下 最 符合 实际 的 分 子 云 和 恒星 形成 区 的 基本 参数 。 
5.1 节 和 5.2 节 反映 出 拱 星 包 层 与 分 子 云 和 恒星 形成 区 的 物理 条 件 有 许多 
不 同 , 对 它们 的 谱 线 诊断 从 模型 、 近 似 方法 和 温度 分 布 等 方面 在 处 理 上 要 
突出 它们 各 自 的 特点 。 本 节 仅 以 CO 热 谱 线 诊断 为 例 ， 强 调 对 两 类 天 体 处 
理 上 的 差异 ， 相 同 之 处 则 不 再 著述 。 


534 分 析 色 层 谱 线 的 模型 


在 5.2 节 拱 星 包 层 谱 线 轮廓 讨论 的 基础 上 ， 包 层 模型 就 不 难 想象 了 。 

20 世纪 70 年 代 采 用 的 第 一 代 模 型 (Goldreich & Scoville 1976) 假设 拱 星 
包 层 是 球形 对 称 的 。 气体 以 一 常 外 流速 度 流出 恒星 大 气 层 , 因此 包 层 的 密 
度 p 与 离 中 央 性 距离 的 平方 亡 成 反比 。 某 分 子 XY 在 光 球 中 形成 ， 其 丰 度 
为 常数 .for， 当 距离 大 于 该 分 子 的 分 解 半径 RE ， 分 子 XY 即 被 星际 紫外 光 
子 所 分 解 。 分 子 在 向 外 流 时 会 被 辐射 与 碰撞 激发 和 去 激发 。 光 激发 速率 用 
局 部 近似 的 Sobolev 方法 处 理 。 碰 挤 激 发 速率 与 气体 动能 温度 T, EXC 
Ti 取决 于 加 热 与 冷却 效应 的 平衡 ， 加 热 来 自 气体 、 人 尘埃 的 摩擦 ， 冷却 由 
于 绝热 膨胀 和 谱 线 的 发 射 ， 特 别 是 HiO 和 CO 分 子 的 谱 线 发 射 。 这 些 准 
却 项 是 很 难 仔细 求解 的 ，Kwan & Hill (1977) 对 IRC+10216 £i 7, 5 r 
的 函数 关系 。 事 实 上 由 于 光 深 低 或 高 一 些 ，Tx 会 有 很 大 的 差别 ， 因 此 该 
函数 关系 不 能 简单 地 用 于 其 他 拱 星 包 层 。1985 年 后 随 着 技术 的 发 展 ， 更 
多 谱 线 被 观测 到 , 而 且 测量 的 精度 和 灵敏 度 都 得 到 了 提高 , 第 二 代 的 更 复 
180 





it WSIaurtk 


杂 的 模型 相应 纷纷 构成 。 在 各 种 加 热 和 冷却 机 制 的 平衡 中 , 以 自 协 法 计算 
丈 与 7 的 函数 关系 成 为 改善 模型 的 关键 ,希望 通过 下 一 节能 对 当前 的 进展 
有 比较 具体 的 了 解 。 


532 毫米 与 亚 毫米 波 CO 谱 线 


Schöier & Olofsson (2001) 以 "CO 毫米 波 与 亚 毫米 波 分 子 谱 线 为 例 ， 
展现 如 何 通过 理论 计算 对 观测 结果 的 拟 合 来 寻找 适当 模型 下 最 符合 实际 
的 拱 星 包 层 的 基本 参数 一 一 恒星 质量 流失 率 、 气 体 动能 温度 和 气体 膨胀 速 
度 等 等 。 很 显然 观测 与 理论 研究 都 是 不 可 缺少 的 , 该 文 所 涉及 的 观测 谱 线 
是 115GHz 的 ^COC1-0, 230GHz 的 CO(2-1) 和 345GHz 的 "CO (3-2. 

假设 一 个 球形 对 称 的 拱 星 包 层 以 常数 ve 向 外 膨胀 。 拱 星 包 层 被 分 成 几 
Pj, 每 一 壳 层 有 自己 描述 分 子 气体 状态 的 物理 参数 。 假设 氧 元 素 在 包 层 
中 以 氧 分 子 形式 存在 ，Ha 密度 pw 是 离 中 央 星 距离 r 的 函数 ,根据 质量 守 稀 

Pu, = me, uA (52) 
Jb M 是 氧气 的 质量 流失 率 ,w J^ CHRONICA, PEREA GU UC 
度 为 0.5km 5'。 采 用 上 述 模型 ， 是 要 解 一 个 非 局 部 热平衡 非 LTE》 的 统计 
平衡 辐射 转移 方程 。 对 于 拱 星 包 层 使 用 Soboley 近似 会 引进 一 些 误差 ， 而 
Monte Carlo 方法 (Bernes 1979) 则 比较 灵活 、 比较 接近 物理 , 原理 也 较 简单 。 

与 分 子 云 和 恒星 形成 区 不 同 , 拱 星 包 层 关于 CO 激发 的 计算 需要 考虑 
到 较 高 能 量 的 能 级 ，Schaiier & Olofsson (2001) 涉 及 振动 基态 和 第 一 振动 态 
的 各 自 30 个 转动 能 级 。 辐 射 跃迁 几率 和 能 级 参考 Chandra er al.(1996)。 
CO-H; 的 碰 擅 速率 参考 Flower & Launay (1985), 但 是 当 J>11 和 温度 高 于 
250K 只 能 借助 外 推 。 振 动能 级 间 的 碰 接 由 于 密度 低 以 及 短 的 辐射 寿命 而 
被 忽略 .Woods et al.(2003) 关于 CO 激发 的 计算 考虑 到 振动 基态 和 第 一 振 
动态 的 各 自 50 个 转动 能 级 , CO-H 的 碰撞 速率 参考 Flower(2001) 的 新 结果 

《假设 氧 分 子 正 仲 比 为 3)， 对 高 /和 高 温 也 采用 外 推 。 
气体 动能 温度 需 通 过 能 量 平衡 方程 


Te- mL o La- ©) (53) 
x 


求解 。 式 中 y 是 绝热 指数 ， 假 设 y =5/3。 大 是 Boltzmann 常数 ， 刀 是 每 单 
位 体积 的 总 加 热 速率 ，C 是 每 单位 体积 的 总 冷却 速率 。 


一 天 体 物 理 中 的 微波 谱 线 诊断 


冷却 一 一 (5.3) 式 右边 第 一 项 是 气体 绝热 膨胀 引起 的 冷却 ,其 余 的 冷 
却 作 用 由 于 CO 与 Hz 分 子 的 线 发 射 所 导致 

加 热 一 辐射 压 作用 于 小 的 尘埃 颗粒 上 转 而 偶合 于 气体 ， 造 成 尘埃 、 
气体 的 漂移 是 气体 加 热 的 一 个 主要 因素 .气体 与 尘埃 的 碰撞 加 热 也 应 加 以 
考虑 , 另 一 个 加 热机 制 则 是 光电 效应 , 它 对 围绕 高 质量 流失 星 的 拱 星 包 层 
的 冷 的 、 稀 注 的 外 部 区 域 较为 重要 。 

Schóier & Olofsson (2001) 使 用 Monte-Carlo 方法 求解 包括 气体 能 量 平 
衡 方程 的 拱 星 CO 分 子 线 发 射 的 辐射 转移 过 程 ， 得 到 的 主要 诊断 结果 是 

(D 质量 流失 速率 W :质量 流失 率 低 的 天 体 的 好 依赖 于 拱 星 包 层 模 
型 的 一 些 假设 但 是 由 于 CO 分 子 是 辐射 激发 的 , 因此 尘埃 性 质 对 其 影响 不 
显著 ;质量 流失 率 高 的 天 体 的 籽 基本 上 仅 依赖 于 温度 结构 ， 人 尘埃 影响 亦 
不 显著 。Schtier & Olofsson (2001) BE FM M € 5x 10* 2x 105 Mo 
yr 范围 内 。 EERON M 约 为 3X 107 Me. yr”, M 与 恒星 的 脉动 周 
MEHEK, M 增 大 伴 有 增 大 的 有 规则 脉动 和 /或 光度 。 愉 弱 相 关于 
恒星 有 效 温度 ， 较 冷 的 恒星 有 较 高 的 好 。 未 发 现 放 与 恒星 CIO 丰 度 比 的 
相关 关系 。 

(2) 气 体 膨胀 速度 w : v, 55 M 相关 。 对 于 低 履 的 恒星 而 言 ,质量 流失 
率 与 光度 增加 的 一 个 效应 便 是 膨胀 速度 的 增 大 。 与 cR, v, 与 恒星 的 
脉动 周期 及 光度 正 相关 。 

(3) 动 能 温度 Te: 拱 星 包 层 中 CO 分 子 因 红外 光子 及 与 H、He 碰撞 而 
激发 。 除 非 包 层 极 洲 ， 否 则 碰撞 总 是 主要 激发 机 制 。 故 而 动能 温度 T, 的 
分 布 是 十 分 重要 的 研究 对 象 。 如 果 绝热 冷却 是 冷却 的 主要 机 制 ，Tk (r) or", 
车 7=5/3 则 5= - 43。 如 果 CO 谱 线 发 射 是 冷却 的 主要 机 制 ，T Gr) eer. 
拱 星 包 层 的 冷 而 稀 洲 的 外 层 ， 纳 入 光电 效应 的 作用 ， 其 温度 会 有 所 提升 。 
因此 ， 事 实 上 不 可 能 用 一 简单 室 徒 函数 描述 整个 拱 星 包 层 温度 的 径 向 
分 布 。 

5.3.3 红外 CO 谱 线 

红外 谱 线 并 不 属于 本 书 的 阐述 范围 , 但 在 对 拱 星 包 层 的 诊断 中 , 却 是 
至 关 重要 的 。 这 里 只 用 最 小 的 篇 幅 ， 介绍 一 下 CO 的 红外 谱 线 。Cemicharo 
et al(1996) 使 用 红外 空间 望远镜 (ISO) 工 作 在 43 一 196.9hm 的 长 波 频谱 仪 
(LWS) 在 高 度 演化 的 富 碳 星 IRCe10216 探测 到 CO 67 一 186hm 〈 跃 迁 的 
上 能 级 转动 量子 数 J。= 14，15，…，39) 26 条 转动 谱 线 。 在 富 碳 行星 状 
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HROPISWBIJLANACT 25 的 CO 转动 谱 线 ， 流 量 密度 相对 低 ; 在 富 氧 演化 
星 、 近 太阳 的 恒星 形成 复合 体 和 亮 临 边 球状 体 也 探测 到 若干 红外 CO 谱 
线 ， 九 值 不 大 于 20， 流 量 密度 弱 。 

毛 瑞 青 等 1999) (英文 Mao et al.1999) 采 用 的 模型 包括 一 个 半径 为 
R. 和 有 效 温度 为 Ter 的 中 央 星 。 假设 CO 谱 线形 成 于 半径 为 > 的 球 表面 上 ， 
该 球 中 心 是 中 央 星 。 谱 线形 成 区 内 有 人 尘埃 ， 人 尘埃 温度 Ts 值 的 选择 参考 有 
关 天 体 的 尘埃 温度 的 研究 结果 。 计 算 采用 大 速度 梯度 模型 和 逃逸 几率 方 
法 。 其 他 必要 的 参数 有 Hz 数 密度 (Hz)、 动 能 温度 了、 速度 梯度 ve 和 
CO 相对 Ha 的 丰 度 名。 恒星 辐射 场 的 稀释 因子 faa 取决 于 R. 和 r。 有 关 能 
量 值 . 爱 因 斯 坦 4 系数 和 CO-H 的 碰撞 速率 的 计算 参考 Farrenq et a1.1991, 
Chandra et al.1996 和 Drain & Roberge 1984。 图 5.5 是 5000cm1 以 下 的 
CO 能 级 图 。 该 文 的 统计 平衡 辐射 转移 计算 覆盖 能 量 低 于 4863cm " 的 107 
个 能 级 ， 即 v=0 J=0-50w = L,J= 0-37 A v= 2, J= 0-17 等 能 级 (图 
5.5). 


E Cem) 





0 1 2 


图 55 5000cm' 以 下 的 CO 能 级 图 (wv 、 了 分 别 为 振动 和 转动 的 量子 数 ) 


天 体 物理 


能 使 红外 CO 谱 线 流量 相对 值 对 于 上 能 级 转动 量子 数 的 分 布 函数 的 
计算 结果 最 佳 拟 合 观测 结果 的 参数 便 是 该 模型 下 最 贴切 真实 物理 条 件 的 。 
由 此 通过 CO 红外 线 谱 线 观测 和 研究 、 计 算 可 获得 发 射 区 物理 条 件 的 知 
识 。 此 项 研究 表明 富 碳 演化 星 IRC+10216 的 CO 67 一 186hm 转动 谱 线 主 
要 由 中 央 星 激发 而 形成 , 而 反射 星云 AFGL 2688 和 行星 状 星云 NGC 7027 
区 的 几 不 大 于 25 的 CO 转动 谱 线 的 生成 则 是 源 于 温暖 和 致密 的 冲击 气体 。 
CO 67—186um 转动 谱 线 对 研究 千 度 左右 的 热天 体 ， 诸 如 富 碳 、 富 氧 演化 
星 包 层 、 行 星 状 星云 以 及 年 轻 星 与 恒星 形成 区 复合 体 具 有 重要 意义 


54 ”各 种 脉 泽 提供 的 拱 星 包 层 的 信息 


第 三 章 对 拱 星 包 层 与 分 子 云 恒星 形成 区 的 各 种 脉 泽 作 了 分 别 的 描述 。 
Lewis (1989, 1990) 根据 OH (1612MHz、1665MHz 和 1667MHz). H;O 
和 SiO 脉 泽 的 呈现 〈Y) 与 否 CN) 构成 1-11 的 一 个 演化 分 类 序列 ， 并 称 
其 为 脉 泽 纪年 法 (maser “chronology”) , 即 以 时 间 的 前 后 为 顺序 排列 的 
一 个 表 OUR 5.1)。 第 一 期 对 应 Mira 变星 ， 第 11 期 通常 对 应 行星 状 星云 

(PN)。 实 际 上 这 是 一 个 9.7pm JEDRC To run ) 递 增 的 序列 。 


RSI 脉 泽 纪年 法 (Lewis 1989) 








纪元 阶段 的 总 结 
阶段 关键 性 的 变化 SiO HO OH (16657) OH (1612) 注释 
1 SiO masers 显现 Y mW N N 
2 HO maser 加 入 t Y N N 
3 OH (1665M) maser MA Y — Y Y N 
4 OH (1612) maera Y Y Y Y Type 
5 OH(16657) meer — Y — Y t Y Type ll 
6 OH (16657) mse X Y — Y N Y 
7 HO maser 不 显现 REP "o NEN t 
8 SiO masers FEI N N N Y PPpN's 
9 OH (1665/7) mseDA N NN Y Y Type lI 
10 OH (1665/7) maser 强 N N Y Y Type I 
11 maser PER N N N N PN 阶段 





HER Type 1 一 OH 的 1665 或 1667MHz LE 1612 43, Type II—OH 的 1612 比 1665MHz 或 1667 线 强 ， 
PN 一 原 行星 状 是 云 ， PN 一 行星 杖 晨 去 


第 六 章 河 外 星系 中 的 微波 谱 线 诊断 


星系 中 星际 介质 的 主要 成 分 是 中 性 氧 原子 气体 CH T) 和 氧 分 子 气体 
《Ha)， 它 们 组 成 星系 总 质量 的 近 十 分 之 一 。 我 们 在 第 一 章 中 已 经 简单 介 
绍 了 星系 中 HI 的 观测 性 质 ,这 里 不 再 装 述 。 尽管 星系 中 的 HI 在 质量 上 
相当 可 观 ， 对 它 的 观测 研究 让 我 们 了 解 了 许多 关于 星系 中 气体 的 运动 学 特 
征 。 然 而 从 HI 的 观测 我 们 无 法 知道 哪些 与 恒星 形成 密切 相关 的 星际 介质 
的 性 质 。 而 且 就 研究 星系 中 气体 的 运动 学 而 言 ， HT 通常 适 于 研究 星系 外 
部 ,而 CO 则 更 适 于 研究 靠近 星系 核 的 区 域 。 一 方面 因为 星系 核 区 的 气体 
以 分 子 气体 为 主 ， 另 一 方面 因为 CO 转动 谱 线 所 在 的 毫米 波 、 亚 毫米 波段 
HEH I 所 在 的 21 厘米 波段 更 容易 实现 高 分 辩 率 的 观测 。 本 章 主要 介绍 直 
接 参与 星系 中 恒星 形成 的 分 子 气体 成 分 的 性 质 ， 以 及 如 何 利用 微波 分 子 谱 
线 作为 诊断 工具 研究 星系 中 分 子 气体 的 物理 与 化 学 性 质 。 另 外， 我 们 还 会 
涉及 星系 中 CI 、CIT 以 及 氧 射电 复合 线 的 观测 性 质 等 。 进一步 相关 的 综 
述 文章 可 以 参考 Young 和 Scoville(1991)、Solomon 和 Vanden Bout(2005)。 


61 河 外 星系 CO 巡 测 


到 目前 为 止 , 我 们 所 了 解 的 关于 河 外 星系 中 的 分 子 气体 成 分 性 质 的 绝 
大 部 分 知识 都 是 通过 对 CO 分 子 转动 谱 线 的 观测 实现 的 。 前 文中 我 们 已 经 
提 到 CO 分 子 的 转动 跃迁 是 通过 与 氧 分 子 的 磋 撞 激发 的 ,而且 CO 分 子 的 
转动 跃迁 尤其 是 /= 1 一 0 跃迁 在 平均 密度 大 于 约 300 cm’ 的 区 域 就 很 容易 
被 激发 ， 因 此 一 直 以 来 CO 被 广泛 用 作 星 系 中 氧 分 子 总 质量 的 示 踪 器 。 借 
Jh CO 分 子 转动 谱 线 尤其 是 波长 26mm 的 了 = 1—0, 我 们 就 可 以 对 星系 中 
的 分 子 气体 进行 完整 的 成 图 观测 ， 而 像 HCN 或 CS 这 样 的 高 密度 探 针 分 
子 则 被 用 来 探测 稠密 核 的 存在 。 

自从 1975 年 首次 在 河 外 星系 中 发 现 CO 分 子 谱 线 Rickard 等 ，1975; 
Solomon 和 de Zafra ，1975) 之 后 , 越 来 越 多 的 星系 陆续 有 了 CO 分 子 谱 线 
图 像 .这 些 观测 的 主要 目的 是 研究 星系 中 较 冷 的 分 子 气体 成 分 与 其 他 成 分 
之 间 的 关系 ， 进 而 研究 与 星系 演化 之 间 的 关系 。 从 CO 的 观测 我 们 可 以 了 
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一 -天体 物 理 中 的 短波 谱 线 诊断 


解 : 所 分 子 气体 的 分 布 和 大 概 的 质量 ; @ 分 子 气体 的 运动 学 特征 。 包括 
星系 核 区 1kpc 内 的 详细 的 转动 曲线 , 与 星系 棒 一 激 波 气体 相关 的 非 圆周 运 
动 〈 可 能 正 是 这 些 棒 一 激 波 气体 的 存在 导致 星系 核 区 恒星 形成 的 增强 ) ， 
星系 盘 中 的 密度 波 〈 如 旋 臂 结构 ) 等 ; @@ 星 际 分 子 气体 的 温度 、 密 度 及 团 
块 性 等 物理 特性 , 下 面 我 们 介绍 一 下 近 十 几 年 来 利用 单 天 线 和 干涉 阵 所 做 
的 较 大 规模 的 星系 CO 巡 测 工作 。 
从 观测 到 的 谱 线 积分 强度 Ico 可 以 计算 谱 线 光度 。 通常 以 K km s pe? 
为 单位 表示 的 光度 定义 如 下 以 CO 为 例 ): 
Loo = |T, (CO)dvd Rd}  n/(41n2002,1,,42 0+ 2) (6.1) 
其 中 Ty 为 源 的 亮 温度 ，2, 为 观测 对 象 的 立体 角 ， bu 为 望远镜 半 极 大 全 
宽 (FWHM) 主 波束 直径 假设 为 高 斯 形 )，z 为 红 移 ，di 和 dh 分 别 为 光 
度 距离 和 视 距离 ， 且 di = dA(1+z)*= 7994.5[1+z-(1+z)' 扫 。 这 里 我 们 假设 字 
宙 学 常数 为 Ho=75 kms Mpc I qu=0.5。1co 为 CO 分 子 谱 线 的 速度 积分 
强度 单位，K kms 
eo = fT (CO)dv = (T, (COAR /a+ D9, (62) 
Quy, 是 源 和 主 波束 卷 积 的 立体 角 ， 当 源 的 尺度 远 小 于 主 波束 时 有 0% 
0,=(4ln2)8ws*。 另 外 ， 为 了 便于 讨论 ， 我 们 定义 如 下 儿 个 常用 的 谱 线 积 
分 强度 比 : 
1, 7 II^COQ «i» i-Yy/I" CoU = j> j-)] (6.3-a) 
mq -I[^COU =i S i-DI/PCOU = j > j-1)) (6.3-b) 


R,-I*"COU -i2jyI"cou-i— j) Othjsi-) (3 
6.1.1 单 天 线 CO 巡 测 
61.1.1 COU= 1-0) 巡 测 

(1) FCRAO 河 外 星系 CO 巡 测 。 

Young 和 Scoville (1991) 曾 对 1990 年 之 前 的 河 外 星系 CO 分 子 巡 测 
工作 进行 了 总 结 。 其 中 绝 大 多 数 都 是 单 天 线 的 观测 结果 。 而 关于 近邻 星系 
中 分 子 气体 总 体 性 质 的 更 为 全 面 的 研究 工作 要 算 Young ^$ (1995) 新 发 
表 的 河 外 星系 CO 巡 测 结果 。 他 们 利用 美国 五 大 学 射电 天 文 台 FCRAO-14 
米 毫米 波 望远镜 对 300 个 星系 的 1412 个 位 置 进行 的 CO (J= 1 一 0) 分 子 
谱 线 观测 ， 空 间 分 辨 率 为 45”。 在 236 个 星系 中 探测 到 了 CO 发 射 ， 对 
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其 中 193 个 星系 进行 了 多 点 观测 。 这 也 是 迄今 为 止 最 大 样本 的 CO 巡 测 。 
该 项 巡 测 所 积累 的 观测 资料 构成 了 我 们 研究 河 外 星系 中 分 子 气体 的 基础 
数据 库 。 通过 比较 分 析 可 以 研究 星系 盘 中 总 体 分 子 成 分 与 其 他 成 分 , 如 原 
子 成 分 、 温 热 生 埃 质量 和 大 质量 恒星 形成 率 等 的 关系 随 星系 的 形态 类 型 、 
光度 和 环境 等 的 相关 关系 。 特 别 是 恒星 形成 效率 和 分 子 与 原子 气体 之 比 
Ha/ HI 为 我 们 理解 星际 介质 中 从 气体 到 恒星 的 循环 提供 基础 。 下 面 就 简 
单 回顾 一 下 该 系列 工作 的 一 些 基本 结果 。 
首先 是 关于 星系 中 的 CO 分 布 。 旋涡 星系 中 CO 分 布 明显 不 同 于 中 性 
氢 日 工 的 分 布 ， 通 常 表现 为 中 央 聚 集 的 ， 即 峰值 在 星系 的 中 心 。 这 也 说 明 
星系 中 Hs 与 HI 的 不 同 分 布 。 例 如 NGC 6946 中 Hs 与 HI 气体 的 面 密度 
之 比 在 星系 中 心 处 为 30， 而 在 半径 10kpe 处 已 经 减 小 到 大 约 为 1。 而 对 于 
那些 较 亮 的 旋涡 星系 , 分 子 气体 的 分 布 几乎 就 像 是 在 填 原子 气体 分 布 的 中 
央 空洞 。 不 过 也 有 一 些 星系 表现 出 不 同 的 CO 分 布 。 如 其 中 有 8 个 星系 的 
中 心 区 域 CO 发 射 明显 减弱 ， 从 而 形成 环 状 分 布 ， 另 外 还 有 18 个 星系 的 
CO 分 布 峰值 偏离 星系 中 心 。 其 实 我 们 的 银河 系 中 的 CO 分 布 也 基本 属于 
这 一 类 型 , 尽管 银河 系 中 心 有 个 峰值 , 但 银 心算 1~4kpe 处 CO 明显 匮乏 ， 
而 在 4 一 8kpc 处 出 现 一 个 分 子 环 (Sanders 等 ，1984)。 如 果 从 相当 于 室 女 
星系 团 的 距离 处 观测 银河 系 , 那么 我 们 看 到 CO 分 布 可 能 就 和 上 面 这 8 F 
星系 中 的 情形 非常 类 似 了 。 另 外 ， 从 其 中 151 个 星系 的 CO 等 强度 线 估计 
的 直径 的 平均 值 是 光学 等 光度 线 直径 平均 值 的 一 半 。 值 得 注意 的 是 ， 当 原 
子 气体 面 密度 超过 约 10" m? 时 分 子 气体 趋 于 可 被 探测 到 。 
近邻 的 正 向 Sc 型 旋涡 星系 的 星系 盘 中 CO 的 径 向 分 布 和 方位 平均 分 
布 均 表 现 出 与 所 观测 到 的 蓝光 波段 光度 和 Ha 光 讼 相仿 的 土 指数 轮廓 。 这 
说 明年 轻 星 的 表面 光度 随 分 子 气体 的 表面 密度 增加 而 增加 ， 或 换 而 言 之 ， 
恒星 形成 率 与 分 子 气体 的 “供给 ”成 比例 。 而且 在 45” 《或 相当 于 约 1 一 
Akpo) 的 分 辩 率 下 这 种 相关 关系 大 致 上 是 线性 的 (Rownd 和 Young1999)。 
那么 如 果 定义 恒星 形成 效率 为 每 单位 质量 气体 中 的 年 轻 星 的 光度 ， 即 
SFE-L./ Mps， 则 就 统计 平均 而 言 在 上 面 提 到 的 那些 旋涡 星系 的 星系 盘 中 
恒星 形成 效率 随 半径 的 变化 基本 为 常数 ， 而 且 不 同 哈 壹 型 的 旋涡 星系 之 
间 ，SFE 也 基本 为 常数 。Sa、Sb 和 Sc 星系 各 自 的 平均 恒星 形成 率 均 为 
Zk/ M(H2)=4+1 L。/ M。。 综合 这 些 观测 结果 ， 可 以 推断 这 些 旋涡 星系 的 
星系 盘 中 的 恒星 形成 基本 上 是 一 个 局 部 过 程 ， 其 中 某 处 的 恒星 形成 率 依赖 
于 那里 所 能 提供 的 分 子 气体 的 量 。 恒 星 形成 效率 既 不 依赖 于 在 星系 盘 中 的 
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位 置 ， 也 与 旋 泗 星系 的 哈 勃 类 型 (或 几何 形状 ) 无 关 。 不 过 就 单个 星系 个 
体 而 言 , 即使 是 相似 环境 的 星系 , 其 恒星 形成 效率 的 变化 范围 也 是 相当 大 
的 。 其 中 的 主要 原因 之 一 可 能 归咎 于 星系 的 大 小 。 Young(1999) 在 FCRAO 
巡天 样本 中 发 现 平均 的 SFE 有 随 星系 尺度 增 大 而 减 小 的 趋势 。 其 中 18 个 
直径 小 于 16kpe 的 星系 的 平均 SFE 为 9+1L。/1M。 ,而 25 个 直径 大 于 50kpc 
的 星系 的 平均 SFE 为 340.5L。/ M。。 而 且 每 一 种 哈 勃 型 的 星系 中 都 有 相 
同 的 这 种 趋势 。 一 种 可 能 的 解释 是 较 大 的 星系 中 星系 盘 的 前 切 较 大 ， 从 而 
导致 测 动能 的 增加 ， 可 能 使 SFE 减 小 。 

正 向 旋涡 星系 的 旋 臂 上 与 臂 间 的 对 比 度 在 光学 波段 是 非常 明显 的 , 但 
就 CO 发 射 所 反映 的 星际 介质 中 的 分 子 成 分 而 言 , 这 一 对 比 度 很 大 程度 上 
被 减弱 ， 即 星系 中 的 分 子 气体 不 仅仅 局 限于 旋 篆 中 ， 而 是 广泛 分 布 的 。 如 
果 把 CO 和 Ha 观测 结果 都 平滑 到 同样 的 分 辩 素 ， 就 会 发 现 M51 和 NGC 
6046 两 星系 的 Ha 表面 光度 与 分 子 气体 表面 密度 之 比 在 旋 避 区 域 要 比 幢 
间 区 域 分 别 高 2 倍 和 25 倍 。 类 似 地 特殊 (peculiar) 星 系 M82 和 NGC 2146 
的 星系 核 区 的 相应 比值 比 其 他 区 域 高 出 10 — 100 倍 .因此 旋 辟 区域 以 及 特 
殊 星系 的 星系 核 区 有 着 明显 增强 了 的 恒星 形成 效率 .而 并 合 星系 与 强 相 互 
作用 星系 整体 上 与 相对 孤立 的 星系 相 比 恒星 形成 效率 也 高 出 约 5 一 20 fir 

(例如 ，Solomon 和 Sage, 1988; 等 )。 所 有 这 些 SFE 明显 增强 的 区 域 者 

是 气体 高 度 聚 集 的 区 域 , 云 一 云 碰撞 率 的 增加 可 能 导致 了 这些 区 域 每 单位 
质量 分 子 气体 大 质量 恒星 形成 率 的 提高 。 

在 1 一 5kpc 的 空间 分 辨 率 下 ， 大 多 数 旋涡 星系 中 的 Hy/H 1 之 比 沿 半 
径 方向 由 中 心 向 外 减 小 10 倍 以 上 。 另外 在 像 M51 和 NGC 6946 这 样 的 正 
向 旋涡 星系 中 ， 旋 劈 上 的 Hz/ H T 比 高 于 旋 臂 间 的 相应 值 。 而 且 ， 这 一 比 
值 随 星系 的 哈 势 型 不 同 而 不 同 ， 从 Sa 到 Sc 减 小 5 倍 以 上 。 

星系 中 总 体 星际 介质 到 恒星 的 循环 时 标 是 一 个 长 期 备 受 关注 的 问题 。 
有 了 星系 中 分 子 和 原子 气体 的 质量 以 及 恒星 形成 率 的 信息 , 我 们 就 可 以 估 
计 目 前 的 大 质量 恒星 形成 率 能 够 维持 的 时 间 。 从 Ha CKennicut, 1983) 
和 红外 光度 Scoville 和 Young, 1983) 估计 得 到 的 恒星 形成 率 的 范围 从 
小 于 AM o /yr 到 大 于 100M /yr, 气体 总 量 的 范围 为 10>~10"M 。- 因此 目前 
恒星 形成 率 下 的 星际 介质 到 恒星 的 循环 时 标的 典型 值 应 该 为 10 一 10" 年。 

(2) NRO (Nobeyama Radio Observatory) -45 米 近 邻 旋涡 星系 CO 

(1 一 0) 巡 测 。 

利用 NRO-45 米 对 28 个 近邻 星系 〈 包 括 Sab 和 Scd 以 及 有 棒 和 无 棒 

188 


A: 3. LES 


星系 ) 的 长 轴 和 短 轴 进 行 COU = 1 一 0) 观 测 ， 从 而 建立 了 一 个 较 高 分 辩 率 
C157) 的 旋涡 星系 中 分 子 气体 分 布 及 运动 学 的 基础 数据 库 (Nishiyama 
& Nakai 2001; Nishiyama 等 ，2001)。 研 究 表明 ， 样 本 中 所 有 旋涡 星系 在 
旋转 曲线 较 平坦 部 分 的 分 子 气体 面 密度 都 呈 指 数 分 布 。 分 子 云 的 粘性 所 引 
起 的 气体 内 向 流 可 能 是 形成 这 种 径 向 分 布 的 主要 原因 。 棒 旋 星 系 中 棒 区 域 
的 特征 分 布 表明 分 子 气体 可 能 通过 棒 的 引力 势 在 沿 着 棒 的 方向 或 者 通过 
粘性 在 垂直 于 棒 的 方向 形成 内 向 流 。 分 子 气体 如 此 转移 的 结果 会 使 星系 中 
心 区 域 的 分 子 气体 密度 增加 ， 从 而 可 能 引起 旋转 曲线 的 演化 。 
(3) Braine 等 (1993) 利用 IRAM-30 米 对 81 个 近邻 旋涡 星系 的 CO 
(21-0) 和 (2 一 1) 的 巡 测 。 在 其 中 36 个 星系 中 心 同时 探测 到 CO 的 
两 条 跃迁 谱 线 ， 它 们 谱 线 强度 比 m 的 平均 值 为 0.89。 这 和 两 条 跃迁 同 为 
光学 厚 且 具有 相同 激发 温度 时 的 计算 结果 一 致 

(4) Solomon ^$ (1997) 利用 IRAM-30 米 对 37 个 极 亮 红外 星系 〈 红 
外 光度 La10"L5) 的 COU = 1 一 0) 巡 测 ， 其 中 最 高 的 红 移 为 ==0.27。 这 
些 星系 绝 大 多 数 为 相互 作用 星系 ， 观 测 发 现 它们 有 较 高 的 CO 光度 。 

(5) 其 他 一 些 比较 有 规模 的 巡 测 包括 : Sage (1993a; b) 利用 NRAO-12 
米 望 远 镜 对 50 个 近邻 星系 〈 距 离 生 10Mpc) 的 CO ( = 1-0). KUW, 
分 辨 率 为 55“; Elfhag 等 〈1996》 利用 SEST-15 米 和 Onsala-20 米 望 远 镜 
在 168 个 星系 中 探测 到 101 个 星系 的 CO (J = 1 一 0) 发 射 ， 分 辩 率 分 别 
为 AA" SESTRI 33" COnsala): Chini 等 (1996) 利 用 SEST-15 米 和 IRAM-30 
米 对 98 个 正常 星系 的 CO(J= 1 一 0)、CO( = 2 一 D 和 13mm 连续 谱 观 测 ， 
分 辩 率 从 11“ 一 45“ 不 等 。 另 外 ，Henkel 和 Wiklind (1997) 还 总 结 了 早 型 
星系 中 冷 的 致密 气体 的 CO(J = 1 一 0)、COU = 2 一 1) 分 子 气体 等 的 观测 性 
质 。 
61.12 WKI COMM 

最 近 几 年 随 着 亚 毫米 波 观测 技术 的 突飞猛进 , 对 河 外 星系 中 CO 气体 
的 观测 已 不 再 局 限于 两 个 较 低 的 跃迁 ，CO (J = 3 一 2) 已 经 在 一 大 批 星 系 
中 探测 到 (如 Mauersberger 等 ，1998; Yao 等 ，2003) 并 成 图 (如 Dumke 
等 ，2001)。 甚 至 高 达 806GHz 的 CO (J 2 7 一 6) 的 成 像 观测 也 成 为 可 能 

(例如 Mao 等 ，2000; Bradford，2003)。 下 面 介绍 两 个 主要 的 CO (= 
3-2) UR. 
(1) HHT (Heinrich-Hertz 望远镜 ) 星系 COU = 3 一 2) 巡 测 。 
Mauersberger 5$ (1999) 利用 HHT-10 米 对 28 个 近邻 星系 和 极 亮 红 
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外 并 合 星系 Arp 220 的 COU = 3 一 2 观测， 是 对 星系 中 COU = 3 一 2) 转 动 
跃迁 谱 线 的 第 一 次 系统 研究 。 观测 结果 显示 样本 中 绝 大 多 数 星系 的 谱 线 强 
度 比 mm 的 范围 在 0.2 一 0.7 之 间 ， 这 表明 CO(J = 3 一 2)。 星 暴 星系 M82、 
NGC 253 和 Arp 220 中 的 r 都 接近 于 1， 表 明 其 中 分 子 气体 的 温度 和 密 
度 较 高 。 

(2) SLUGS (SCUBA Local Universe Galaxy Survey) CO 巡 测 。 

SLUGS 样本 中 的 104 个 星系 具有 如 下 特征 :IRAS 流量 Seopm >5.24Jy; 
远 红外 光度 Lan>10"Le; 赤 纬 -10?< 6 三 +50"; 速度 cz 二 1900km s". Dunne 
等 (2000) 对 这 些 星 系 进行 了 亚 毫米 波 连 续 谱 的 成 像 观测 Yao 等 (2003) 
对 其 中 60 个 红外 较 亮 的 星系 中 心 区 域 的 CO(J = 1 一 0) 和 CO(J = 3 一 2) 进 
行 了 分 辨 率 为 15” 的 单 点 观测 。 谱 线 积分 强度 比 mi 的 平均 值 为 066， 但 
变化 范围 很 大 (0.22 一 1.72), 说 明 这 些 星系 中 的 分 子 气体 的 激发 各 不 相同 。 
并 没 发 现 rs 与 红外 光度 、 尘 埃 温度 、 红 外 颜色 及 气体 质量 等 之 间 有 任何 
明显 的 相关 关系 。 结 合 文献 中 关于 尘埃 及 CO 同位 素 分 子 的 数据 ， 并 利用 
LVG 模型 估计 得 到 这 些 SLUGS 星系 中 的 CO-H 的 转换 因子 在 (1.3 一 6.7) 
X10 cm^(K km ss 六 之 间 ， 比 起 银河 系 盘 中 的 值 X= 2.8x10 cm? 
(K km s)! Y 4-20 fir. 

另外 还 有 一 些 针对 某 类 星系 的 小 规模 巡 测 ， 如 矮星 暴 星系 dwarf 
starburst galaxy; Meier 等 ，2001)、 早 型 星系 《Vila-Vilaro 等 ，2003)、 室 
女 座 星系 团 星系 (Hafok 等 ,2003) 以 及 亮 致密 蓝 星 系 (Luminous compact. 
blue galaxies 或 简称 LCBGs: Garland 等 ，2005) 等 。 


6.1.2 干涉 阵 CO 巡 测 


单 天 线 的 观测 空间 分 辩 率 较 低 ， 如 Young 等 《1995) 的 巡 测 工作 分 
辩 率 为 45”， 对 他 们 的 绝 大 多 数 近 测 样本 而 言 ， 这 相当 于 1~5kpe， 
单 天线 所 观测 的 星系 的 分 子 气体 面 密度 实际 上 是 一 个 比 豆 分 子 云 还 要 大 
的 尺度 上 的 平均 面 密度 。 要 细致 地 研究 星系 中 的 分 子 气体 分 布 、 星 系 核 活 
动 以 及 核 周 恒星 形成 等 ,高 分 辩 的 干涉 阵 观测 是 必 不 可 少 的 。 第 一 次 利用 
毫米 波 干涉 阵 对 河 外 星系 的 成 图 观测 是 由 Lo 3 (1984) 利用 OVRO 对 
IC342 所 进行 的 分 辩 率 为 "的 CO《〈1 一 0) 观测 。 下 面 是 最 近 几 年 完成 的 
或 正在 进行 的 一 些 干涉 阵 星系 CO 巡 测 研究 工作 。 
6.1.2.1 NMA-OVRO 近邻 旋涡 星系 CORA 

Sakamoto 等 〈1999a，b) 利用 NMA 和 OVRO 两 个 毫米 波 干涉 阵 对 
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20 个 近邻 旋涡 星系 所 做 的 典型 空间 分 辩 率 为 4”〔 约 相当 于 300pe) 的 
CO CJ= 1 一 0) RR (图 6.1)。 样本 的 选择 尽量 避免 偏向 任何 星系 的 形态 
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图 6.1 20 个 旋涡 星系 中 央 区 域 的 CO (-1--0) 图 像 。 所 有 的 图 的 空间 标 
尺 相同 ， 每 个 星系 中 心 的 + 号 的 心 度 为 300pe、 等 强度 线 及 灰 度 等 级 详 见 原 
文 ORÉ Sakamoto 等 1999b) 
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《如 是 否 有 棒 等 ) 和 活动 性 〈 如 星 暴 、AGN 等 )， 间 在 建立 一 个 旋涡 星系 
的 基础 样本 以 研究 其 中 分 子 气体 的 性 质 及 任何 与 分 子 气体 有 关 的 现象 。 从 
图 6.1 可 以 看 出 ， 这 些 星系 中 的 CO 分 布 有 以 盘 为 主 的 (如 NGC 4414)、 
有 明显 棒 旋 结 构 的 (如 NGC 4321)、 有 以 旋 臂 为 主 的 〈 如 NGC 5194 或 
M51)、 也 有 集中 在 星系 核 区 的 〈 如 NGC 4501)。 观 测 发 现 样本 中 的 星系 
核 区 的 CO 分 布 标 长 (scale length, B CO 发 射 降 到 峰值 的 Le 时 的 半径 ) 
的 典型 值 为 约 500pc， 远 小 于 星系 盘 上 总 体 CO 分 布 的 标 长 。 大 多 数 星系 
的 中 心 区 域 CO 速度 一 位 置 图 所 反应 的 旋转 速度 都 表现 出 一 个 较 陡 的 速 
度 梯度 , dv /dr Ikm spe .这 可 能 主要 归咎 于 核心 区 域 高 度 的 质量 聚集 ， 
当然 其 中 一 部 分 也 可 能 是 由 棒 旋 星系 中 的 非 圆 周 运动 引起 的 。 其 中 10 个 
有 棒 星系 中 的 分 子 气体 分 布 比 起 另外 10 个 无 棒 的 星系 在 统计 上 更 加 中 央 
聚集 。 从 CO 积分 强度 得 到 的 这 些 星系 中 央 1kpc 范围 内 的 气体 总 质量 大 
FEI~ M。 之 间 , 大 约 是 相同 范围 内 动力 学 质量 的 10%。 而 且 ， 有 
H 工 谱 特 征 的 星系 中 的 气体 质量 与 动力 学 质量 之 比 Ms/ May, 明显 高 于 有 
活动 星系 核 (以 下 简称 AGN) 的 星系 。 这 可 能 与 星系 核 中 的 分 子 气体 盘 
的 稳定 性 有 关 ，Ms。/ Mim 越 高 ， 则 稳定 性 越 差 。 有 趣 的 是 ， 部 分 星系 的 
速度 位 置 图 表明 星系 中 心 可 能 存在 CO 空洞 (直径 约 为 100pc)。 另外 许多 
星系 中 观测 到 的 几 百 秒 差距 大 小 的 CO 团 块 ， 很 有 可 能 是 巨 分 子 云 复 合体 。 
6.1.2.2 ViCS (the Virgo high-resolution CO survey) 室 女 星系 团 高 分 辩 率 

Cox 
Sofue 等 (2003) 利用 NMA 对 室 女 星系 团 中 的 15 个 旋涡 星系 进行 了 
空间 分 辩 率 为 2 一 $" 的 成 像 观 测 。 所 有 的 星系 都 在 大 约 16.1Mpe 的 相同 
距离 , 因此 有 利于 相互 之 间 的 比较 研究 . 观测 发 现 这 些 星系 中 分 子 气体 的 
形态 各 异 , 且 不 特别 依赖 其 哈 描 分 类 。 其 中 一 些 星系 中 的 分 子 气体 在 中 央 
JUA kpe 范围 内 表现 出 明显 的 中 央 聚 集 ， 其 中 多 为 中 心 单 峰 类 型 ， 也 有 个 
别 为 双 峰 类 型 。 星 系 核 区 双 峰 的 分 子 气体 分 布 很 可 能 与 其 中 的 棒 结 构 有 
关 。 而 较为 延展 的 CO 成 分 的 形态 可 以 分 为 “ 旋 臂 型 "“ 棒 型 ”和 “不 规 
则 型 ”。 
6.1.23 BIMA-SONG (Berkley-Illinois-Maryland Association Survey of 
Nearby Galaxies) CO 38 
利用 BIMA 干涉 阵 对 44 个 近邻 星系 所 做 的 CO (J = 1 一 0) 发 射 的 成 
像 巡 测 ， 典 型 空间 分 辨 率 为 6"。 该 巡天 的 特点 在 于 成 图 的 范围 较 大 ， 通 
常 为 200”"。 观 测 同样 发 现 这 些 星系 中 的 CO 分 布 可 以 说 是 形态 各 异 的 
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(Regan ^$, 2001; Helfer^$, 2003). fE3k 44 个 星系 中 只 有 20 个 的 CO 
峰值 是 在 星系 的 中 心 , 而 有 6 个 星系 在 中 心 一 个 波束 范围 内 甚至 没有 探测 
到 CO RH. 
6.1.2.4 NUGA (Molecular Gas in NUclei of GAlaxies) CO XWA 

IRI IRAM PdBI 毫 米 波 干涉 阵 对 12 个 近邻 AGN 进行 高 空间 分 辩 素 、 
高 灵敏 度 的 CO (J = 1 一 0) 和 CO (J = 2 一 1) 谱 线 成 像 ， 空 间 分 辩 率 高 
达 约 0,5" —1" CGarcfa-Burillo 等 2003a; b)。 这 也 是 首次 对 各 种 活动 类 型 

(Seyfert 1，2 和 LINER) 低 光 度 AGN 中 约 为 10 一 100pc 尺度 的 分 子 气 
体 的 系统 观测 ， 旨 在 研究 Ikpe 范围 内 的 分 子 气体 分 布 与 动力 学 ， 并 研究 
不 同 低 光度 AGN 中 的 分 子 气体 到 星系 核 的 输 运 机 制 。 高 分 辩 率 、 高 灵敏 
度 在 这 类 研究 中 是 至 关 重要 的 。 对 观测 目前 的 研究 结果 显示 NUGA 样本 
中 存在 各 种 不 同形 式 的 引力 扰动 。 其 中 包括 如 NGC 4826、NGC 3718 和 
NGC 1961 等 m=1 型 , 即 有 一 条 旋 禹 和 一 个 倾向 一 边 的 不 对 称 盘 ; 如 NGC 
6951、NGC 2782 和 NGC 3147 等 m = 2 型 ， 即 有 两 条 旋 辟 和 气体 棒 ， 如 
NGC 7217 等 的 核 区 随机 模式 ， 即 非 自 引力 扰动 (Combes 等 ，2004)。 
6125 PABI 极 亮 红外 星系 CO WN 

Downes 和 Solomon (1998) 利用 PdBI 对 10 个 ULIRG 进行 了 CO 

《1 一 0) 和 (2 一 1) 的 高 分 辨 成 像 观 测 , 分 辩 率 分 别 为 1”~3” 和 0.5”~1”。 
观测 发 现 这 些 ULIRG 中 的 分 子 气体 呈现 转动 核 盘 或 环形 结构 , 在 Mrk 273 
和 Arp 220 中 还 观测 到 垂直 于 核 盘 的 大 尺度 流 柱 〈streamer) 或 潮汐 尾 。 
从 CO 亮 温度 、 双 峰 的 谱 线 轮廓 、 有 限 的 尘埃 连续 谱 流量 以 及 气体 质量 必 
须 小 于 动力 学 质量 等 的 限制 均 表明 其 中 的 CO 谱 线 是 亚 热 激发 的 , 且 具 有 
中 等 光 深 CT= 4 一 10)。 这 一 点 不 同 于 银河 系 中 的 分 子 云气 体 ，ULIRG 分 
子 气体 盘 中 的 潮 动 程度 高 是 造成 中 等 光 深 CO 发 射 的 原因 之 一 。CO 谱 线 
的 光度 主要 来 自 那些 密度 较 低 (300—200 cm?) 的 处 于 亚 热 激发 的 气体 。 
在 分 子 气体 盘 上 的 CO 发 射 主要 来 自 低 密度 连续 分 布 的 云 ， 这 些 云 由 于 受 
到 旋转 盘 中 潮汐 剪 切 的 影响 而 不 稳定 ， 因 此 并 非 自 引力 束缚 〈 或 位 力 平 
Wi). 从 探测 到 的 HCN 和 CS 发 射 来 看 ,估计 只 有 10% 的 气体 是 光 深 较 高 
的 高 密度 气体 ， 且 处 于 自 引力 束缚 状态 。 而 ULIRG 星系 外 盘 上 的 CO 发 
射 则 可 能 来 自 类 似 银河 系 分 子 云 中 的 气体 。ULIRG 中 有 大 量 的 分 子 气体 

CAR. SO Mc), 和 一 个 较 大 尺度 的 富 气体 旋涡 星系 差 中 的 相当 .在 Arp 
220. Arp 193 和 Mrk 273 中 发 现 四 个 极端 星 景区 域 ,在 典型 尺度 大 约 100pc 
范围 内 ,气体 质量 和 年 轻 OB 星 红外 光度 高 达 约 10 Mo 和 3x10" Lo, 其 中 
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Arp 220 中 有 两 个 极端 星 暴 区 域 ， 在 CO(2 一 1) 成 图 中 表现 为 两 个 嵌 埋 在 
kpe 级 分 子 气体 盘 中 的 两 个 核 盘 ， 并 在 后 来 更 高 分 辩 率 的 观测 Sakamoto 
等 ，1999c) 中 证 实 为 两 个 反 向 旋转 的 盘 〔 见 图 6.2)。 这 种 反 向 旋转 可 以 
使 角 动 量 在 并 合 过 程 中 有 效 地 抵消 。 相 应 的 HCN 观测 发 现 这 些 极端 星 暴 
区 域 正 是 高 密度 分 子 气体 聚集 的 区 域 , 表明 高 密度 气体 与 恒星 形成 的 直接 
关系 。 另 外 ， 从 相对 较为 延展 的 CO 分 布 以 及 远 红外 / 亚 毫米 波光 度 和 人 尘 
埃 温度 等 分 析 认为 ULIRG 中 极 高 的 远 红外 光度 可 能 主要 是 由 极端 星 暴 而 
不 是 由 AGN 驱动 的 。 
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图 62 Arp220 KREA CO(2 一 1) 和 1.3mm 连续 谱 图 像 。 从 图 中 可 以 明显 分 
辨 出 两 个 正在 并 合 的 星系 核 ， 并 且 它 们 为 反 向 旋转 的 。 各 个 自 图 分 别 为 a) 扣除 连 
续 谱 发 射 后 的 CO(2 一 了 )，(b)CO 平均 速度 场 ( 灰 度 由 浅 到 深 表 示 速度 从 小 到 大 ， 可见 
两 个 和 的 速度 梯度 是 反 向 的 )，(e)1.3mm ERR: (d) 总 的 CO(2 一 1) 积 分 强度 图 Cc 
度 ， 包 括 高 空间 分 辩 率 和 低空 间 分 辩 素 数据 ) 和 速度 等 高 图 。 图 中 左下 角 柚 圆 及 数字 
给 出 各 自 图 像 的 观测 空间 分 辨 素 :“+" 符 号 表示 1.3mm 连续 谱 图 中 的 两 个 核 的 位 置 ( 取 
自 Sakamoto 等 ，1999c) 
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随 着 新 建成 的 亚 毫米 波 干涉 阵 SMA 的 投入 运行 ,星系 的 高 分 辨 率 干 
涉 阵 观测 也 拓展 到 了 亚 毫米 波段 . 星系 中 高 分 辨 素 CO(J = 3 一 2) 的 观测 为 
我 们 更 细致 地 了 解 星系 中 的 分 子 气体 性 质 , 尤其 是 那些 局 部 中 等 温度 的 分 
子 气体 的 激发 状态 等 提供 了 条 件 。 如 Matsushita 等 (2004) 利用 亚 毫米 波 
干涉 阵 SMA 对 旋涡 星系 MSI ERA 1.9 型 ) 所 作 的 分 辩 率 为 3.9“x1.6" 
的 CO (3 一 2) 成 像 ， 发 现 其 星系 核 区 的 CO 谱 线 强度 比 2/ ho~2， 说 
明 这 一 区 域 分 子 气体 处 于 高 激发 状态 。 而 这 在 单 天 线 的 观测 中 是 体现 不 
出 来 的 。 

高 空间 分 辩 率 的 CO 观测 对 研究 星系 核 活动 的 气体 输 运 机 制 至 关 重 
要 。 现在 我 们 已 经 知道 , 大 量 的 观测 事实 表明 大 多 数 星系 核 中 存在 超大 质 
量 黑洞 (例如 ,Kormendy & Richstone 1995; Gebhardt 等 2000), 而 且 普遍 
认为 星系 核 的 活动 是 由 于 星系 中 外 部 气体 下 落 并 被 输送 到 位 于 星系 核 中 
央 的 大 质量 黑洞 而 引起 的 .然而 至 于 究竟 是 什么 机 制 带 走 了 气体 中 多 余 的 
角 动量 并 驱使 气体 下 落 到 几 十 个 pe 的 尺度 , 目前 还 没有 比较 一 致 的 共识 。 
从 大 尺度 上 来 看 , 星系 的 碰 搞 、 并 合 及 质量 吸 积 等 可 以 有 效 地 驱动 气体 下 
落 到 大 约 1 一 3kpe 的 尺度 ,数值 模拟 的 结果 表明 星系 中 棒 的 存在 所 引起 的 
引力 扭曲 可 以 使 气体 有 效 地 输送 到 星系 中 心 。 棒 的 这 种 作用 很 快 得 到 大 量 
观测 上 的 支持 Sakamoto 等 ,1999b)。 然 而 ， 当 出 现 内 林 德 布 拉 德 共振 环 
《Inner Lindbrad Resonance， 或 简称 ILR) 时 ， 下 落 的 气体 就 会 盘 申 在 环 
上 ， 从 而 无 法 继续 下 落 到 星系 核 例 如 Buta 和 Combes，1996)。 那 么 又 
是 什么 机 制 使 得 气体 最 终 被 输 运 到 星系 核心 的 呢 ? 我 们 可 以 借助 非 轴 对 
称 的 动力 学 扰动 ， 如 引入 网 套 的 星系 核 棱 〔 如 Shlosman 等 ，1989)、 倾 余 
向 一 边 的 或 m= 1 的 不 稳定 性 如 García-Burillo 等 ，2000)、 狂 曲 的 核 盘 
[如 Schinnerer 等 2000a,b]、 星 系 核 旋涡 密度 波 [如 Englmaier 和 Shlosman 
《2000)] 等 。 最 近 García-Burillo 等 2005) 在 上 面 提 到 的 NUGA 项 目 
的 系列 研究 中 发 现 气体 的 粘性 可 能 会 抵消 中 低 量 级 的 引力 扭矩 ,要 真正 解 
决 这 一 难题 ,显然 需要 更 大 样本 的 更 高 分 辩 率 和 灵敏 度 的 观测 ， 以 进一步 
研究 星系 核 区 更 小 尺度 上 的 分 子 气体 动力 学 。 这 也 是 新 一 代 的 毫米 波 、 亚 
毫米 波 干涉 阵 ALMA 的 主要 科学 目标 之 一 。 
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621 气体 质量 : CO 积分 强度 与 Ho 质量 间 的 转换 因子 


我 们 知道 CO 分 子 的 转动 跃迁 发 射 通常 不 是 光学 游 的 那么 怎样 从 中 
得 到 星系 中 分 子 氢 的 质量 呢 ? 银河 系 的 大 量 研究 表明 CO 的 积分 强度 
dcos (rade CK km s”) (Tv 为 主 波 数 亮 温度 ) 与 氢 分 子 柱 密度 或 质量 之 
间 的 转换 因子 接近 常数 , 因此 可 以 直接 从 观测 得 到 的 CO 积分 强度 估计 氧 
分 子 质量 ， 即 M(H2)=X .1co 或 M(H2)=a .A .1co。 其 中 A 为 望远镜 波束 
9 在 所 观测 星系 距离 D 处 的 空间 面积 ，As=(x / 4X6D)。 在 银河 系 中 ， 这 
一 经 验 关系 的 确立 是 通过 将 整个 分 子 云 平均 的 CO 积分 强度 和 下 面 其 他 
四 种 独立 方法 估计 的 氢 分 子 柱 密度 相 比较 得 到 的 ， 即 ,光学 消光 ; QE 
学 注 的 CO 同位 素 分 子 发 射 [如 Young 和 Scoville (1982)]; © vM ac 
JE ( 字 宙 线 与 氨 分 子 相互 作用 产生 ， 如 Bloemen 等 1986)，@@ 从 银河 系 或 
河 外 星系 分 子 云 直径 和 速度 弥散 得 到 的 位 力 质量 (Sanders 等 ，1985)。 这 
四 种 独立 的 方法 均 得 到 NE) fco 或 MH) Lo 的 线性 关系 ， 转 换 因 
FH a 2 一 10M。/(K kms" pc) X2 (15) x10”cm?/K kms”, 

COD 为 了 得 到 "CO 分 子 转动 跃迁 谱 光 学 厚度 的 信息 , 我们 可 以 观测 
丰 度 较 低 的 CO (太阳 附近 的 "CO 丰 度 约 为 3CO 的 190) 的 转动 谱 。 
银河 系 分 子 云 中 的 大 量 观测 表明 "CO. (J = 1 一 0) 的 光学 厚度 平均 为 7 一 
10， 我 们 有 理由 相信 在 星系 的 大 尺度 上 CO (J = 1 一 0) 极 有 可 能 是 光学 
Wf] Cos ma/90<<1)， 从 而 可 以 用 来 估计 质量 。 大 部 分 的 旋涡 星系 中 的 
"cO 与 "cO (J = 1—0) 的 观测 表明 二 者 的 强度 比 平均 值 约 为 10 (误差 
在 两 倍 范围 以 内 )。 这 样 就 可 以 间接 得 到 河 外 星系 PCO 积分 强度 与 Ho 
量 的 转换 因子 。 

(2) 假设 观测 到 的 CO 发 射 来 自 望远镜 波束 中 多 个 “标准 ”分 子 云 
的 总 和 。 每 个 分 子 云 的 CO 发 射 均 为 光学 厚 的 ， 然而 它们 的 面积 填充 因子 
小 于 1， 亦 即 它们 在 视线 方向 上 没有 互相 之 间 的 遮挡 。 在 某 种 意义 上 ,组 
成 云 的 总 体 分 子 成 分 可 以 假设 为 光学 薄 的 ， 这 样 NOH Ico 也 就 基本 上 是 
常数 了 。 这 样 得 到 的 转换 因子 与 1) 中 得 到 的 在 两 倍 范围 内 一 致 

《3) 事实 上 只 需 两 个 假设 ， 就 可 以 从 理论 上 证 明 在 星系 大 尺度 上 所 


A: ks 


分 子 柱 密度 与 CO 积分 强度 之 比 NHI 四 积分 强度 Jco 可 以 看 
成 是 许多 独立 的 分 子 云 发 射 的 总 和 (也 就 是 说 这 些 分 子 云 的 面积 填充 因子 
远 小 于 D: @ 这 些 分 子 云 都 处 于 位 力 平衡 。 其 中 第 一 个 假设 的 合理 性 可 
以 从 通常 观测 到 的 河 外 星系 中 CO 发 射 的 较 低 的 天 线 温度 得 到 支持 [在 1 
角 分 的 分 辨 率 下 ， 河 外 星系 中 的 CO (1 一 0〉 的 天 线 温度 比 银河 系 分 子 云 
中 的 相应 值 低 至 少 一 个 数量 级 ]， 因 此 星系 中 某 一 速度 的 分 子 云 被 望远镜 
波束 严重 稀 化 了 .第 二 个 假设 则 可 从 银河 系 中 大 量 分 子 云 的 统计 结果 得 到 
WER (Solomon & Barrett，1991)， 这 些 结果 表明 分 子 云 的 速度 弥散 o 由 
云 的 质量 M[ 或 密度 n(Ho)] 和 半径 决定， Woo M | ro nH, RE 
给 定 的 半径 处 a =- nh)? 

基于 位 力 平衡 的 计算 方法 , 不 需要 假设 CO 及 其 同位 素 分 子 的 相对 丰 
度 。 这 个 相对 丰 度 并 不 能 精确 地 测定 ,况且 它 可 能 随 不 同 的 星系 或 在 星系 
中 不 同 的 位 置 而 不 同 。 考 虑 用 一 个 距离 D 处 的 一 个 星系 ， 其 中 包括 Ne 个 
半径 为 "、 氧 分 子平 均 密度 为 n(H2)、 速 度 弥 散 为 Av、 辐 射 亮 温度 为 Ts 的 
球状 云 。 当 用 一 个 波 东 0 的 望远镜 观测 该 星系 时 ， 由 于 波束 在 D 处 天 空 
平面 上 的 面积 为 he = (c COD Y, 而 星系 中 每 块 云 的 面积 为 c=x 疡 所 
以 每 块 云 的 面积 填充 因子 为 f=a/Ab， 则 总 的 CO 积分 强度 为 : 





loo = N,T,Avnr [A, (64) 
而 平均 面 密度 为 
NH.) =N, (4nrn(H,)/3)/A, (6.5) 
二 者 之 比 为 
NL) 4r-n(H,) 
LEES (66) 


从 位 力 关系 可 以 得 到 Ave CaGMA) "(a 为 一 个 数量 级 为 1 的 因子 ， 
G 为 引力 常数 )， 从 而 有 Avena) "3r， 或 者 对 于 一 个 给 定 的 r 有 Avo 
ngHD) 2。NGHD) / lcos=m(H2) "1 Ts。 对 于 Ta= 10K 和 n= 200cm3， 该 转换 
因子 为 2.8x10 cm?(K km s''。 那 么 气体 质量 Mpw(Ms) 与 CO 光度 
L'oo(K km s'pc”) 的 关系 为 


PE ( A jọ penr -26 y^ 62 

a A 
其 中 mm 为 Ho 分 子 的 质量 , 考虑 He 增加 36% 的 质量 , n(H2) 和 Ts 单位 分 别 
A cm? M K. 这 正 是 为 什么 可 以 用 CO 光度 估计 气体 质量 的 物理 基础 。 当 
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然 这 只 是 一 个 理想 化 的 估计 , 更 复杂 的 模型 可 以 考虑 星系 中 的 分 子 云 密度 
变化 且 有 一 定 的 尺度 分 布 。 如 果 考 虑 CO 的 转动 能 级 布 居 是 通过 与 氧 分 子 
Ho 的 碰撞 决定 的 , 对 于 亚 热 激发 的 (Te<Tit), 模型 计算 (Radford 等 , 1991) 
表明 在 相当 大 的 密度 和 动能 温度 范围 内 ， 某 一 个 源 的 平均 亮 温度 与 氢 
分 子 气体 密度 的 平方 根 成 正比 ， 即 Tae [n(H2)]'。 此 时 ， 转 换 因 子 便 
成 了 常数 。 

根据 这 个 简单 的 模型 , 转换 因子 似乎 并 不 应 该 依赖 金属 性 ,因为 云 的 
光 深 一 般 较 大 ，CO 发 射 的 强 弱 只 依赖 于 激发 温度 以 及 云 的 大 小 ， 而 不 会 
随 CO 丰 度 的 减少 而 有 明显 的 改变 . 然而 对 那些 贫 金 属性 星系 例如 大 、 小 
麦哲伦 云 , 观测 表明 转换 因子 严重 依赖 其 金属 性 。 采用 银河 系 中 的 CO-H; 
转换 因子 将 明显 低估 大 小 麦哲伦 云 中 的 分 子 气体 总 质量 。 相反 ,对 于 极 亮 
红外 星系 而 言 ， 采 用 银河 系 中 的 CO-H; 转换 因子 明显 高 估 了 这 些 星系 中 
的 分 子 气体 质量 近 5 倍 (Downes & Solomon，1998)。 其 主要 原因 在 于 ， 
极 亮 红外 星系 中 的 CO 发 射 有 很 大 一 部 分 是 可 能 来 自 中 密度 较 低 的 非 位 
力 平衡 的 云 际 介质 (intercloud medium). 因此 谱 线 线 宽 是 由 区 域 中 总 的 动 
力学 质量 Mn 决定 的 ， 即 AY! GM, /R- CO 光度 依赖 于 动力 学 质量 和 
气体 质量 。 如 果 定 义 等 效 气体 密度 为 上 = MuL/36x4n8/3) ， 则 
Mas [Lis = 2.6n T 。 考 虑 气体 质量 Mu。 = 0:36x 4x8" /3)xn(H,;, AC 
体质 量 占 动力 学 质量 的 比例 为 = Mu/ Mays= n(Ho) / no 通常 的 CO 光度 
与 Ha 质量 的 转换 关系 变 为 ， 


Mas [Li m fm 26f n PT (6.82) 
或 者 
ML, 7 f "a7 26f n T (6.8b) 
因此 有 
MM, (ales) (69) 


可 见 a Le 低估 动力 学 质量 而 高 估 气 体质 量 .因此 估计 气体 质量 时 需 用 
HE 2.6n(H,)? 7," 4 a tiis 

其 实 ,即使 在 银河 系 中 该 转换 因子 也 并 非 处 处 相同 。 对 巨 分 子 云 ， 这 
一 转换 因子 通常 为 1 一 5x102%cm3(K km s), 而 那些 高 银 纬 云 中 的 转换 因 
子 似乎 有 明显 不 同 0.3~7x10”em3(K km s'y” CMagnani & Onello, 1995). 
另外 还 观测 到 了 转换 因子 随 银 心 距 的 变化 (Sodroski 等 ，1995)。 不 过 ， 
当 观 测 资料 非常 有 限时 , 用 这 样 一 个 转换 因子 估计 星系 中 分 子 气体 质量 的 
数量 级 还 是 可 行 的 。 
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要 得 到 星系 中 分 子 气体 的 物理 条 件 , 尤 为 重要 的 是 氢 分 子 数 密度 ngHD) 
和 动能 温度 五 ， 我 们 需要 一 个 诊断 工具 。 不 同 于 第 四 章 中 讲 到 的 银河 系 
中 分 子 云 的 情形 ， 通 常 在 河 外 星系 中 "COQ = 1 一 0) 可 能 是 唯一 观测 过 的 
分 子 谱 线 。 如 果 有 高 分 辩 率 的 CO 观测 ， 则 可 以 研究 其 中 分 子 气体 的 运动 
学 。 除 此 之 外 ， 很 难 再 得 到 其 他 关于 物理 条 件 的 信息 了 。 显 然 ， 要 研究 分 
子 气体 的 物理 性 质 ， 只 有 COU = 1 一 0) 观 测 是 不 够 的 。 如 果 能 观测 多 条 
CO 谱 线 (包括 ?CO 的 高 了 跃迁 和 同位 素 分 子 CO 和 CO 的 谱 线 )， 就 
可 以 得 到 一 些 关 于 分 子 气体 的 激发 条 件 等 的 信息 , 并 有 可 能 通过 第 四 章 中 
介绍 的 LVG 近似 等 简化 的 模型 求解 辐射 转移 问题 而 估计 mHz 和 Tu。 

ING 模型 需要 知道 整个 分 子 云 的 速度 结构 ， 并 假设 云 中 的 运动 由 系 
统 的 大 速度 梯度 主导 。 当 我 们 观测 河 外 星系 中 的 分 子 谱 线 果 ,由 于 空间 分 
辩 率 的 限制 , 望远镜 波束 中 看 到 的 通常 是 多 个 分 子 云 或 团 块 的 集合 .因此 ， 
我 们 并 不 知道 其 中 的 团 块 结构 及 其 中 子 成 分 之 间 的 相互 运动 以 及 系统 的 
可 能 转动 等 。 从 这 个 意义 上 讲 ，LVG 近似 是 “ 非 物理 的 "。 不 过 ， 在 不 知 
道 系统 的 三 维 速度 结构 之 前 , 其 他 的 模型 也 基本 上 都 是 不 现实 的 而 LVG 
模型 因 其 简单 而 仍旧 被 广泛 采用 。 

一 般 的 LVG 模型 还 有 一 个 明显 不 足 ， 它 只 考虑 了 一 个 气体 成 分 ， 即 只 
考虑 单一 密度 和 温度 下 的 气体 , 而 实际 的 分 子 云 都 是 有 密度 与 温度 结构 的 。 
不 过 由 于 LVG 近似 所 采用 的 假设 都 是 比较 明确 的 , 该 方法 对 估计 其 中 主要 
气体 成 分 的 物理 性 质 还 是 非常 有 用 的 。 当 然 ， 也 可 以 构建 较为 复杂 的 双 成 
分 LVG 模型 ， 不 过 这 样 的 模型 通常 需要 更 多 的 观测 资料 作为 输入 参数 .由 
于 在 河 外 星系 中 ， 可 以 获得 的 分 子 谱 线 观 测 资 料 一 般 都 非常 有 限 ， 因此 这 
种 情形 下 LVG 模型 对 分 析 其 中 的 分 子 气体 物理 性 质 是 非常 有 用 的 。 

图 6.3 给 出 的 就 是 一 个 基于 有 限 的 观测 资料 的 LVG 模型 计算 的 例子 

《Hiittemeister，2004)。 为 了 避免 波束 填充 因子 不 确定 可 能 带 来 的 麻烦 ， 
我 们 通常 用 谱 线 强度 比 作为 “诊断 工具 ”。 如 图 中 的 曲线 即 分 别 为 三 种 谱 
线 强度 比 Rio, Ru 以 及 rzt。 如 果 这 些 线 相交 于 一 点 ， 那 么 这 一 点 所 对 应 
的 密度 与 温度 就 应 该 是 最 可 能 的 解 . 然而 ,实际 计算 中 经 常 出 现 的 情况 却 
是 这 些 线 并 不 正好 相交 于 一 点 ， 这 时 就 要 通过 寻找 所 谓 最 小 x 来 确定 最 
可 能 的 解 。 不 过 在 这 类 计算 中 , 我 们 仍然 需要 假设 不 同 谱 线 或 跃迁 来 自 相 
同 的 区 域 ， 即 它们 的 填充 因子 相同 . 这 在 仅仅 考虑 较 低能 级 的 几 个 CO 转 
动 谱 线 发 射 时 ， 还 是 比较 合理 的 。 但 是 需要 注意 的 是 ， 当 考虑 高 密度 气体 
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图 63 一 个 LVG 模型 计算 的 例子 。 其 中 较 深 的 灰 线 表示 Rusl [SCOU = 2770] / 
APCOU = 2-1). 较 淡 的 基线 表示 Rel [ COU = 1 一 0)] / LU COQ = 1 一 0)]， 黑 线 表 
示 m= 1[?CO( = 2—1) / PCOQ =1 一 0)]。 虚线 均 表 示 从 观测 到 的 谱 线 强度 计算 的 
1 误差。 在 这 个 例子 中 ， 观 测 分 别 给 出 Ray=15，Rio=20 和 ra=08。 图 中 的 阴影 部 分 
表示 分 子 气体 主导 成 分 的 最 可 能 的 密度 与 动能 温度 的 范围 ( 取 自 Hottermeister,2004) 


示 踪 分 子 如 HCN、HNC 及 CN 等 时 ， 这 样 的 假设 就 不 再 成 立 了 。 

显然 ， 要 得 到 一 个 解 ， 至 少 需要 观测 三 条 谱 线 。 考 虑 到 谱 线 的 强度 、 
地 球 大 气 透 明度 等 方面 的 因素 , 实际 的 研究 中 通常 用 到 的 最 典型 的 三 条 谱 
线 分 别 是 CO( = 1—0). "cog = 2 一 D 和 OCOY = 1—0). 当然 ， 如 果 
能 观测 到 其 他 的 谱 线 ， 如 "CoU = 3-2). "cog = 2-1) sk CoU = 1 
一 0) 等 ， 那 么 显然 我 们 会 得 到 更 多 的 信息 ， 而 且 可 以 考虑 不 止 一 个 气体 成 
分 的 模型 。 甚至 可 以 让 同位 素 相对 丰 度 和 速度 梯度 也 成 为 自由 参数 ,并 通 
过 多 维 的 迁 代 过 程 解 出 这 两 个 参数 (例如 Wei 等 , 2001; Mao 等 , 2000)。 

其 实 通过 仔细 研究 模型 并 与 已 知 的 星系 环境 相 联 系 后 可 以 发 现 , 有 时 
仅仅 通过 其 中 的 一 个 谱 线 强度 比 ， 例 如 Rio， 就 可 以 获得 其 中 主导 分 子 气 
体 成 分 的 主要 性 质 的 信息 。 如 星系 盘 上 的 旋回 中 通常 有 Rio~=4~6 (Polk 
等 1988): 星 暴 星 系 的 星 暴 核 区 有 较 高 的 Ro=:10 一 15 (Aalto 等 1995); 
而 明亮 的 并 合 星系 中 心 则 似乎 有 更 高 的 Rio>15 (Casoli 等 ，1992)。 

从 模型 分 析 我 们 知道 ， 较 高 的 Rio 通 常 对 应 于 较 低 的 总 体 氧 分 子 数 密 
BE n(H) 10cm. "CO 本 身 丰 度 较 低 ， 在 这 样 的 密度 下 其 有 效 光 深 一 般 
较 低 ， 因 此 易 受到 UV 辐射 的 破坏 而 产生 选择 性 高 解 ， 从 而 使 丰 度 更 低 。 
这 种 密度 较 低 的 弥漫 分 子 气体 是 星 暴 环境 或 棒 的 激 波 环境 中 分 子 气体 的 
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主要 成 分 ， 它 们 通常 同时 表现 出 较 高 的 濡 动 度 CHüttemeister, 2004). 在 
这 种 弥漫 的 分 子 气体 环境 下 ，?CO(J = 1 一 0) 谱 线 的 光 深 r=1~2， 因此 光 
学 厚 的 假设 不 再 成 立 。 这 就 直接 影响 到 分 子 气体 总 质量 的 估计 。 因为 星系 
中 的 氧 分 子 柱 密度 通常 都 是 用 RCOC = 1 一 0) 谱 线 的 积分 强度 去 估计 的 ; 
NDKCO) Xco。 其 中 转换 因子 Xeo 一 般 取 银 河 系 中 的 典型 值 Xco- 
(L8 一 23) xlO"cm? (K km s')! (Strong ^$, 1988; Dame 4, 2001), 
这 个 转换 因子 对 星系 盘 上 的 气体 可 能 还 是 适用 的 , 然而 在 弥漫 气体 主导 的 
区 域 该 因子 显然 是 太 大 了 。 因 为 上 面 已 经 提 到 ， 能 够 直接 从 "cog -1— 
0) 谱 线 的 积分 强度 估计 分 子 气体 质量 需要 两 个 假设 : "COU = 1 一 0) 发 射 为 
光学 厚 , 而且 分 子 气体 必须 处 于 位 力 平衡 状态 .而 在 弥漫 气体 主导 的 区 域 ， 
这 两 个 条 件 都 不 成 立 了 。 因此 用 银河 系 转换 因子 所 计算 的 分 子 气体 质量 通 
第 都 是 高 估 了 3 一 10 倍 。 从 银河 系 到 那些 具有 ( 极 ) 亮 红外 光度 的 星 暴 星 
K. 几乎 所 有 的 星系 中 心 那 存在 这 样 一 个 转换 因子 的 问题 。 因此 过 去 基于 
co 观测 所 估计 的 星系 中 的 分 子 气体 质量 很 可 能 或 多 或 少 都 存在 问题 , 并 需 
要 仔细 考虑 。 

相同 空间 分 辩 率 下 CO 的 不 同 转动 跃迁 谱 线 积分 强度 之 比 mm 可 以 作为 
分 子 气 体 激发 条 件 的 诊断 工具 。Braine 等 (1993) 在 他 们 的 近邻 旋涡 星系 样 
本 中 观测 得 到 m 的 平均 值 为 《rw》=0.89，Aalto 等 (1995) 则 在 各 种 红外 
亮 星系 中 观测 得 到 《mi) =0.93;， Garland 等 (2005) 则 在 亮 致密 蓝 星系 
《Luminose Compact Blue Galaxy 或 简称 LCBG) 中 观测 得 到 (rm) 211. 
可 以 看 出 在 各 种 星系 中 《rw) 接近 于 1。 对 于 一 个 能 够 用 单一 的 温度 和 密度 
描述 的 均匀 的 源 而 言 ， 如 果 假设 两 条 跃迁 同 为 光学 厚 旦 具有 相同 激发 温度 
(T >10K)， 则 可 以 得 到 mis1〈 如 Bolatto 等 ，2003)。 较 低 的 温度 或 密度 
以 及 非 均匀 性 都 会 使 的 值 明显 小 于 1. 如 人 金牛座 暗 星云 中 有 (ny) =0.5; 
而 在 像 Orion A 那样 的 巨 分 子 云 中 则 有 0:7 (Hasegawa, 1996). 

Tu 则 能 更 好 地 反映 星系 中 不 同 分 子 气体 激发 条 件 的 差异 ， 从 而 可 以 
更 精确 地 确定 气体 温度 和 平均 密度 。 Mauersberger 等 (1999) 在 28 个 近 
邻 旋涡 星系 中 观测 的 到 的 rw=0.1~1.6， 中 值 为 0.63，SLUGS 样本 中 的 红 
外 亮 星系 也 有 类 似 的 结果 mi=0.22~1.72， 中 值 为 0.66: Meier 等 (2001) 
对 一 个 由 8 个 矮星 暴 星系 组 成 的 样本 的 观测 得 到 n=0.37~1.1， 中 值 为 
0.61; Garland ^$ (2005) 则 在 20 个 亮 致密 蓝 星 系 中 观测 得 到 ri-024— 
1.2， 中 值 为 072。 这 些 强度 比 r 的 中 值 都 大 于 银河 系 巨 分 子 云 中 的 值 
《mi=0.4)， 但 与 秽 密 团 块 中 的 值 (mi=06~1) 相当 (Williams & Blitz, 
1998)。 因 此 ， 可 以 说 在 近邻 星系 中 心 区 域 的 星际 介质 的 平均 性 质 类 似 于 
银河 系 恒星 形成 区 中 的 稠密 核 。Dumke 等 2000) 对 12 个 近邻 星系 的 
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COU = 3 一 2) 成 图 观测 发 现 r 随 着 离 星 系 中 心 距离 增加 而 降低 , 说 明 从 星 
系 中 心 向 外 高 激发 分 子 气体 成 分 的 比例 减少 。WeiB (2005， 见 图 6.4) 比 
较 了 星 暴 星系 M82 的 CO (3 一 2) 和 (1 一 0) 深度 积分 观测 结果 ， 发 现 核 
盘 上 的 ms 和 rs 分别 为 1.2 和 0.8， 而 在 晕 、 流 柱 及 外 流 区 域 ml 和 ry E 
均值 分 别 为 08 和 0.4。 说 明星 系 录 、 外 流 以 及 流 柱 Cstreamer) 中 的 分 子 
气体 的 激发 条 件 与 中 央 分 子 核 盘 上 的 分 子 气体 明显 不 同 。 然 而 ，Rio 的 变 
化 趋势 则 正好 相反 ， 从 中 心 核 区 的 Rio=20 到 学 、 流 柱 及 外 流 区 域 的 平均 
值 《Rioy》=30， 某 些 流 柱 中 的 Rio 甚 至 高 达 40。 表 明 那 里 的 气体 也 明显 不 
同 于 银河 系 或 正常 旋涡 星系 的 盘 中 的 气体 ， 因 为 那里 通常 CO 谱 线 的 光 
深 较 大 , 从 而 有 典型 值 Reos:5。 大量 的 星 暴 星系 中 的 研究 已 经 清楚 地 显示 
较 高 的 \ 比 较 接近 [COl /[ CO] 丰 度 比 的 Rio 值 通常 意味 着 相应 的 气体 成 
分 是 比较 弥漫 的 [n(H2)<<10cm”]、 中 等 温度 (Ti~<50K) 的 气体 ,其 CO 
谱 线 通常 有 中 等 光 深 例如，Aalto 等 ，1995)。 也 正 是 由 于 这 种 m 的 径 
向 分 布 , 我 们 在 比较 不 同 距离 的 星系 , 尤其 是 比较 近邻 星系 与 红 移 较 高 的 
星系 中 的 rs 时 需要 考虑 到 这 种 ry 的 分 布 的 影响 (注意 同一 望远镜 观测 的 
不 同 距离 的 星系 具有 不 同 的 线 尺度 分 辨 率 )。 





赤 纬 (J2000) 
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赤 经 (J2000) 
图 64 。 OVRO 干涉 阵 和 IRAM-30 米 单 天 线 观 测 合并 后 的 M82 中 CO(1 一 0) 积 分 强度 
对 数 分 布 图 (Walter 等 2002)。 图 中 的 国 图 表示 Wei 4$ (2005) 用 来 分 析 谱 线 强度 比 
的 区 域 。S1，S2，S3 和 SA 表示 流 柱 区域 ， 黑 色 虚线 所 夹 的 区 域 表 示 外 流 区 域 ， 白 色 
虚线 标 出 的 区 域 表示 中 央 分 子 气体 盘 区 域 ( 取 自 Weip 等 ，2005) 
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63 星系 中 的 致密 分 子 气体 


CO 无 疑 是 研究 星系 中 较为 弥漫 的 分 子 气体 分 布 及 运动 学 特征 的 最 佳 
示 踪 分 子 , 然而 通常 为 光学 厚 且 很 容易 激发 的 CO 转动 谱 线 趋 于 反映 被 辐 
射 照 亮 而 温度 中 等 的 云 的 表层 .而 致密 气体 才 是 与 星系 中 恒星 形成 密切 相 
关 的 .同时 星系 中 不 同 区 域 之 间 明 显 的 物理 和 化 学 性 质 的 差异 也 可 以 从 星 
系 的 动力 学 得 到 一 定 的 解释 ,为 了 了 解 不 同 星系 环境 下 的 分 子 云 与 恒星 形 
成 的 关联 以 及 分 子 气体 的 物理 和 化 学 特性 与 星系 动力 学 的 关联 , 我 们 还 需 
要 观测 和 研究 那些 较 冷 的 致密 气体 成 分 的 示 踪 分 子 。 


6.3.1 HCN 


HCN 是 星系 中 继 CO 之 后 最 强 的 热 化 激发 的 星际 分 子 谱 线 之 一 。 与 
其 同位 素 分 子 HPCN 的 比较 分 析 表明 大 多 数 星系 恒星 形成 区 中 的 HCN 可 
能 有 较为 中 等 的 光学 厚度 。HCN 作为 高 密度 气体 探 针 分 子 ， 其 分 子 谱 线 
发 射 示 踪 那些 巨 分 子 云 中 与 恒星 形成 密切 相关 的 稠密 核 ( 见 第 四 章 )， 与 
CO 分 子 谱 线 相 比较 , 尽管 CO 可 以 很 好 地 示 踪 星系 中 的 分 子 气体 总 质量 ， 
而 HCN 则 能 更 好 地 示 踪 星系 中 的 恒星 形成 。 自 首次 在 星 暴 星 系 M82 和 
NGC 253 中 观测 到 河 外 星系 中 的 HCN 分 子 谱 线 后 《Rickard 等 ，1977)， 
陆续 在 一 些小 样本 的 不 同类 型 的 近邻 星系 中 观测 到 HCN。 最 近 Gao 和 
Solomon (2004a, b) 对 53 个 红外 和 /或 CO 较 亮 的 星系 进行 了 系统 的 高 
灵敏 度 HCN (J=1 一 0) 成 图 巡天 观测 ,并 在 其 中 52 个 星系 中 探测 到 HCN 
发 射 。 对 有 可 靠 多 点 HCN 观测 数据 的 65 个 星系 的 综合 分 析 发 现 可 以 作 
为 恒星 形成 率 量度 的 红外 光度 和 HCN 谱 线 光度 之 间 存在 线性 相关 关系 图 
[6.5 Ca) ]， 而 与 CO 谱 线 光度 之 间 的 关系 却 是 非 线性 的 。 极 亮 红外 星系 
的 红外 光度 与 HCN 谱 线 光度 比 Lm / Zacs 与 正常 旋涡 星系 一 样 ， 说 明 极 
亮 红外 星系 也 主要 是 恒星 形成 驱动 的 (Gao 和 Solomon 2004b)。 这 充分 说 
明 红外 光度 所 预示 的 恒星 形成 率 紧密 依赖 于 由 HCN 所 示 踪 的 稠密 气体 ， 
而 非 由 CO 示 踪 的 总 的 分 子 气体 。 同 时 还 发 现 比 起 了 -CO 光度 相关 关系 ， 
HCN-CO 光度 相关 关系 更 为 紧密 [图 6.5 (a) ], 亮 红 外 星系 中 较 强 的 HCN 
谱 线 光 度 ， 表 明 其 中 包含 的 高 密度 气体 质量 较 大 , 高 密度 气体 所 占 总 分 子 
气体 质量 的 比例 也 较 高 。HCN 和 CO 谱 线 的 光度 比 L'scw / L'oo 可 以 示 踪 
星 暴 。 极 亮 红 外 星系 (ULIRG) HH L'ao / Eco 通常 在 14—1/8 之 间 ， 
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而 正常 旋涡 星系 中 的 该 值 通常 在 1125 一 140 之 间 。 同 时 样本 中 Zacv/ 
Lco>1/14 的 所 有 星系 都 是 亮 红 外 星系 或 极 亮 红 外 星 暴 星系 。 局 域 的 恒星 















形成 效率 依赖 于 星系 中 稠密 气体 的 比例 。 
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图 65 (a) 65 个 星系 的 HCN 光度 Luc, BELINI La 的 相关 关系 。 箭 头 表示 观测 给 
出 上 限 或 下 限 ，(b)CO 光度 Lco 与 Lacs 的 相关 关系 。 其 中 “o” 和 ^e" 分 别 表示 正常 
MAMEA ULIRG。 两 图 中 实 线 均 表 示 斜 率 固定 为 1 时 对 正常 旋 沁 星系 的 线性 拟 合 。 
其 中 Lucy Lack lU Licw ORÉ Gao & Solomon 2004b) 


6.3.2 NH; 


在 河 外 星系 的 观测 中 面积 填充 因子 S<) 通常 是 未 知 的 。 热 化 的 低 
密度 探 针 分 子 如 CO 就 不 能 再 被 用 来 确定 星系 的 动能 温度 T. WT 
之 , 我 们 可 以 选择 如 NH, 或 CHSCN 等 对 称 陀螺 分 子 来 做 星系 中 分 子 气体 
的 温度 计 ,因为 这 些 分 子 的 能 级 布 居 主 要 由 碰撞 决定 。 通常 这 些 分 子 会 有 
多 条 跃迁 出 现在 较 窜 的 频率 范围 内 , 从 而 很 容易 实现 同一 望远镜 同一 接收 
机 的 相同 分 辩 率 的 观测 , 因此 可 以 通过 这 些 不 同 跃迁 的 谱 线 强度 比 确定 气 
体温 度 ， 而 无 需 考虑 填充 因子 的 影响 。 对 称 陀螺 分 子 的 激发 通常 要 求 Hz 
的 密度 在 10 cm? 的 量 级 ， 因 此 NH, 示 踪 的 是 与 恒星 形成 密切 相关 的 稠密 
气体 , 而 非 通常 由 CO 所 示 踪 的 低 密度 气体 。 由 于 星系 中 的 NH 反 演 线 发 
射 通常 较 弱 , 计算 转动 温度 与 柱 密度 等 的 常用 手段 就 只 能 用 前 面 提 到 的 转 
动 图 方法 或 布 居 图 方法 。 

Martin 和 Ho (1979) 在 近邻 星系 1C342 和 NGC 253 中 首次 探测 到 了 


NH; (1,1) RRR. ZEFA U, K) = (2, 2)、(3, 3) 和 (4，4) 也 
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陆续 在 IC 342 中 被 观测 到 。 到 目前 为 止 有 关 河 外 星系 的 NHs 反 演 线 观 测 
有 IC342、NGC 253, M82 和 Maffei 2。 图 6.6 给 出 这 几 个 河 外 星系 的 NH; 
亚 稳 态 能 级 转动 图 (参见 第 四 章 )。 其 中 在 10342 中 甚至 观测 到 了 能 级 能 
量 高 达 848K 的 9，9) 线 。Mauersberger 5A. (2003) 的 研究 表明 NGC 
253、Maffei2 和 IC 342 中 均 存在 温度 较 高 (>100K) 的 气体 , 且 波 束 (34”) 
平均 的 NHs 相对 丰 度 差不多 , 都 在 1~2x10* 范 围 内 然而 M82 中 的 NH 
谱 线 发 射 所 示 踪 的 气体 成 分 却 相 对 较 冷 (一 30K)， 且 波束 平均 的 NH3 相 
对 丰 度 比 其 他 几 个 星系 小 一 个 数量 级 一 10?)。 要 提供 足够 的 NHs 激发， 
M82 中 的 NH, 发 射 气体 成 分 一 定 具 有 相对 较 高 的 密度 ， 使 这 部 分 气体 免 
章光 臻 电离 辐射 的 影响 而 保持 较 低 的 温度 。 因 此 M82 中 气体 的 总 体 加 热 
机 制 可 能 有 别 于 其 他 几 个 星系 。 

最 近 Henkel 等 (2005) 又 在 一 个 红 移 约 为 0.7 的 引力 透镜 系统 
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图 6.6 河 外 星系 Maffei 2. IC 342. NGC 253 和 M82 的 NH, 亚 稳 态 能 级 转动 
图 。 横 坐标 是 对 应 跃迁 所 在 能 级 的 能 量 【 单 位 : K)， 纵 坐标 为 
Jog[NU.OJgo(2J+1D)- 图 中 的 直线 和 标 于 其 上 的 温度 为 对 观测 点 的 线性 拟 合 
以 及 所 得 到 的 转动 温度 。 其 中 NGC 253 给 出 了 两 个 速度 分 量 的 结果 
《Manersberger 等 ，2003) 


一 天 体 物 理 中 的 给 波谱 线 诊断 


B0218+357 中 探测 到 NH, (J, IO = (1，1D)、(2，2) 和 (3, 3) 反 演 
线 的 吸收 线 。NHs 观测 所 确定 的 动能 温度 约 为 5SK， 结 合 其 他 分 子 谱 线 观 
测 所 给 出 的 上 限 分 析 表明 吸收 线 来 自 较 为 温 热 和 弥漫 的 以 分 子 形式 为 主 
的 气体 ， 比 起 银河 系 及 近邻 星系 中 的 分 子 云 来 具有 和 独特 的 物理 特性 。 


633 其 他 分 子 谱 线 


目前 在 河 外 星系 中 观测 到 的 星际 分 子 品种 总 数 已 有 近 40 种 (包括 所 
化 取代 分 子 ， 但 不 包括 同位 素 取代 分 子 )。 表 6.1 列 出 所 有 以 观测 到 的 河 
外 星际 分 子 (相关 参 考 文献 可 参见 因特网 网 址 
http://www.phl.uni-koeln.de/vorhersagen/molecules/)。 其 中 除了 Hs 和 CH* 
外 ， 其 他 均 为 射电 谱 线 。 标 以 ** 者 为 通过 电子 谱 探测 到 的 ， 标 以 ?者 表示 
探测 到 的 谱 线 信 嗓 比较 低 (3S/N=3)， 有 待 进一步 确认 。 


634 星系 中 的 星际 化 学 


我 们 已 经 从 第 四 章 了 解 到 在 分 子 云 中 每 一 个 分 子 谱 线 示 踪 一 定 的 密 
度 和 温度 范围 ， 局 时 不 同 的 分 子 还 会 示 踪 不 同 的 化 学 特性 [参见 van 
Dishoeck 和 Blake(1998) 的 综述 文章 ] 。 下 面 我 们 以 几 个 典型 的 星系 为 例 ， 
介绍 星系 中 常见 的 一 些 化 学 特征 。 
6.3.4.1 星 暴 星系 M82 和 NGC 253 中 的 化 学 特征 差异 

我 们 从 分 子 谱 线 搜寻 的 研究 知道 银河 系 中 的 两 个 热 核 Orion-KL 和 
Sgr B2 都 表现 出 丰富 的 分 子 谱 线 特征 ， 即 俗称 “ 谱 线 森林 ”( 参 见 4.2.4 
节 )。 二 者 之 间 谱 线 搜寻 中 发 现 的 不 同 特征 清楚 地 表明 它们 之 间 的 化 学 性 
质 差异 . 星 暴 星 系 M82 和 NGC 253 中 同样 观测 到 丰富 的 分 子 谱 线 , 表 6.1 
中 的 绝 大 多 数 河 外 星系 中 的 分 子 谱 线 都 是 在 这 两 个 星系 中 发 现 的 。 而 二 者 
的 区 别 非常 类 似 于 银河 系 中 Orion KL 和 Sgr B2 的 区 别 。 

现在 河 外 星系 中 的 谱 线 巡 测 也 已 成 为 可 能 。 最 近 在 NGC 253 中 的 
2mm 波段 谱 线 迎 测 新 发 现 10 个 品种 的 分 子 谱 线 ， 加 上 这 之 前 已 证 认 27 
种 分 子 谱 线 ， 目 前 在 河 外 星系 中 观测 到 的 星际 分 子 品种 已 有 近 40 种 

(Martín 等 2006)。 研 究 发 现 NGC 253 中 的 化 学 组 成 非常 类 似 于 银河 系 中 

心 区 域 的 分 子 云 复合 体 Sgr B2 (Martin 等 2005)。M82 中 CN 和 CHCCH 
的 丰 度 和 NGC 253 中 相当 ,而 其 他 分 子 如 NH, CHsOH、 CHsCN、 HNCO 
以 及 SiO 等 的 丰 度 都 明显 低 于 NGC. 253。M82 中 较 低 的 分 子 气体 动能 温 
度 可 能 是 造成 某 些 分 子 丰 度 偏 低 的 原因 之 一 , 较 高 的 气体 动能 温度 可 以 使 
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形成 于 尘 粒 表面 的 固态 的 分 子 气 化 从 而 使 相应 分 子 明 显 增 丰 前面 提 到 的 
NH 观测 (Mauersberger 等 ，2003) 证 实 了 二 者 星 暴 区域 的 气体 动能 温度 
差异 , NGC 253 中 的 气体 动能 温度 高 达 约 150K, 而 M82 中 只 有 约 为 50K。 
SiO 的 丰 度 在 激 波 区 域 会 有 显著 的 增高 ， 因 此 是 “ 激 波 化 学 ”的 良好 探 针 
分 子 。M82 和 NGC 253 中 都 观测 到 大 尺度 的 激 波 ， 然 而 对 这 两 个 星系 的 
高 空间 分 辩 率 SO 观测 表明 二 者 星 暴 分 子 气体 盘 中 的 大 尺度 激 波 的 驱动 
机 制 可 能 不 尽 相同 (Garcfa-Burillo 4 2000; 2001). NGC 253 中 的 SiO 发 
射 主要 分 布 在 一 个 700pc 直径 的 核 周 盘 CCNDO 中 ， 它 所 示 踪 的 大 尺度 激 
波 是 由 大 质量 恒星 形成 和 星系 盘 中 的 棒 引 起 的 密度 波 造成 的 。NGC 253 
中 探测 到 的 SO,. NS 和 NO 等 分 子 谱 线 都 进一步 说 明了 其 星系 核 区 的 激 
波 的 存在 《Martin 等 2003，2005)。 而 M82 中 的 SiO 发 射 则 明显 延伸 到 
星系 盘面 以 外 ， 形 成 一 个 大 约 500pc RER “WA” 状 结构 和 一 个 巨大 的 
超级 气 壳 。 这 种 显著 的 区 别 可 能 与 这 两 个 星系 中 星 暴 的 演化 阶段 不 同 密切 
相关 ，M82 中 的 星 暴 处 于 比 NGC 253 中 的 星 暴 更 晚 的 演化 阶段 。 


él 河 外 星系 中 探测 到 的 星际 分 子 
2 原子 3 原子 4 原子 5 原子 6 原子 7 原子 
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另 一 方面 ，M82 中 观测 到 广泛 分 布 的 HCO 发 射 ， 而 NGC 253 中 却 
没有 观测 到 HCO (García-Burillo 等 ，2002)。HCO 因为 会 在 分 子 气体 与 
电离 气体 的 相互 作用 界面 上 增 丰 而 成 为 “ 光 致 离 解 区 PDR) 化 学 ”的 良 
好 探 针 分 子 。 高 空间 分 辩 率 观测 发 现 M82 中 的 HCO 发 射 呈 环 状 分 布 , 并 
与 CO 分 子 环 及 HII 区 环 嵌 套 , 位 于 分 子 环 面 的 外 边缘 . M82 中 总 体 较 高 
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的 HCO 相对 丰 度 〈 约 4x10) 表明 其 星系 核 盘 可 能 已 经 形成 一 个 直径 约 
650pc 的 巨型 PDR〈Garcfa-Burillo 等 ，2002)。Fuente 等 〈2005) 在 M82 
核 盘 中 观测 到 较 高 丰 度 的 小 的 碳 氢化 合 物 (如 CH、c-CsH: 和 CHSC;H 等 ) 
以 及 较 高 的 CN/HCN 和 HOCYHCO+ 强 度 比 。 这 些 都 进一步 证 实 了 M82 
核 盘 中 是 一 个 巨型 PDR 的 解释 。 另 外 ， 幸 套 环 状 结构 的 存在 以 及 观测 到 
外 部 环 中 HCO 丰 度 最 高 的 事实 进一步 表明 星系 核 盘 中 的 PDR 化 学 正在 向 
外 传播 ,可 见 M82 中 高 空间 分 辩 率 的 HCO 和 SiO 观测 反映 的 是 同时 存在 
的 两 种 不 同 的 化 学 特征 “ 激 波 化 学 ”与 “PDR 化 学 "。M82 中 较为 演 
化 了 的 星 暴 的 强 UV 辐射 场 在 核 盘 中 形成 一 个 巨型 PDR， 同 时 超新星 爆 
发 等 产生 的 热气 体 的 膨胀 挟 带 中 性 气体 进入 星系 景 ， 从 而 驱动 位 于 核 
盘 与 学 相互 作用 界面 上 的 激 波 。 星 系 中 可 能 还 有 多 种 过 程 会 影响 某 种 
分 子 的 相对 丰 度 ， 目 前 的 相关 研究 还 非常 有 限 。 因 此 要 真正 理解 M82 
和 NGC 253 中 观测 到 的 化 学 性 质 差异 ， 还 需要 进一步 多 分 子 谱 线 的 高 
分 辨 率 研究 。 
6342. 星系 中 不 同 区 域 的 化 学 特征 差异 

化 学 性 质 的 差异 不 仅 存在 于 不 同 的 星系 之 间 , 也 存在 于 星系 中 不 同 的 
区 域 之 间 。 借 助 具有 高 空间 分 辩 率 的 毫米 波 干涉 阵 , 分 辨 星系 中 的 单个 巨 
分 子 云 从 而 研究 星系 中 不 同 区 域 的 化 学 特征 差异 已 经 成 为 可 能 。Meier 和 
Turner (2005) 利用 OVRO 干涉 阵 对 近邻 Scd 星系 IC 342 中 心 约 500pc 
的 区 域 进行 了 空间 分 辩 素 约 为 $”( 相 当 于 约 50pc) 的 八 种 天 体 化 学 中 重 
要 的 分 子 谱 线 的 3mm 波段 成 像 .这 些 分 子 包括 CH. HNCO. HNC, HC:N, 
N;H*, C"S, CHOH 和 SO. 这 些 分 子 谱 线 的 激发 能 量 比较 接近 ， 而 且 云 
的 密度 足够 高 可 以 保证 它们 大 多 为 碰撞 激发 的 。 然而 观测 发 现 它们 各 自 的 
分 布 却 非常 不 同 。 结 合 CO 和 HCN 观测 资料 的 综合 分 析 表 明 ， 这 些 分 子 
大 致 可 以 分 为 三 类 。 第 一 类 包括 NH, CO. HCN 和 HNC， 它 们 的 分 
布 较 广 而 且 发 射 较 强 ， 能 很 好 地 反映 总 体 的 致密 分 子 气体 ， 第 二 类 包括 
CoH 和 CMS 等 对 POR 区 比较 敏感 的 示 踪 分 子 , 它们 的 发 射 一 定 是 来 自 辐 
射 较 强 的 中 心 50 一 100pc 区 域 : 而 第 三 类 则 包括 CHyOH 和 HNCO 等 分 子 ， 
它们 紧密 地 分 布 在 棒 引起 的 轨道 激 波 区 域 。 图 6.7 (a) 是 他 们 综合 所 有 的 
观测 结果 给 出 的 IC 342 的 结构 示意 图 。 另 外 ， 在 IC 342 的 星系 核 区 高 空 
间 分 辩 率 的 观测 第 一 次 同时 看 到 化 学 特征 类 M82 的 区 域 和 类 NGC 253 的 
区 域 。 其 中 与 激 波 关联 的 区 域 表 现 出 类 NGC253 特征 ， 而 与 PDR 成 协 的 
区 域 则 表现 出 类 M82 的 化 学 特征 。 另 外 ，HNCO 和 CHsOH 可 能 比 SiO 
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更 适合 作 激 波 区 域 的 示 踪 分 子 ， 因 为 这 两 种 分 子 在 3mm 的 谱 线 比 SiO 强 
得 多 ,研究 表明 星系 中 的 动力 学 是 导致 不 同 区 域 表 现 出 不 同化 学 特征 的 重 
要 原因 之 一 。 如 图 6.7 (b) Bi, 星系 中 棒 的 动力 学 模型 《Athanassoula, 
1992) 可 以 很 好 地 解释 在 IC 342 和 NGC 6946 中 观测 到 的 各 种 分 子 气体 
分 布 特征 。 如 x, RI 二 轨道 相交 处 以 及 轨道 的 尖端 产生 的 激 波 区 域 正 是 
那些 高 密度 气体 聚集 的 区 域 ， 而 NGC 6946 中 观测 到 的 Ri 较 高 的 沿 展 的 
低 密度 气体 成 分 则 正好 对 应 于 理论 预言 的 所 谓 “ 喷 雾 ”spray) 区 域 [ 见 图 
6.7 (c), Meier 和 Turner, 2004]. 
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图 67 Ca) 1C342 中 化 学 和 物理 结构 示意 图 OR Meier & Tumer, 2005). (b) w 
的 引力 势 中 的 基本 分 子 气体 流 示意 图 根据 Athanassoula, 1992). Cc) 棒 引 力 势 中 处 
于 不 同 物理 条 件 的 成 分 的 分 布 示 意图 (以 NGC 6946 为 例 )。 其 中 HCN 和 CO RA 
的 区 域 相应 的 气体 密度 最 高 ， 主 要 分 布 在 x 和 x PRAE, 这 可 以 很 好 地 解 
FE Ris 和 CO/HCN 分 布 中 看 到 的 “马鞍 形 ” 结构。 POO 则 主要 出 现在 中 央 环 状 结构 区 
域 以 及 棒 的 尖端 , CO 在 整个 区 域 者 较 强 ， 示 踪 那 些 密度 较 低 的 气体 Ris 较 高 的 那些 
区 域 中 的 气体 密度 较 低 且 分 布 较为 延 必 ， 它们 对 应 于 理论 预言 的 椒 引 力 势 中 的 “喷雾 "Cspray ) 
区 域 ( 取 自 Meier & Tumer2004) 
6343 AGN 中 的 分 子 气体 化 学 
星系 核 中 除了 前 面 提 到 的 恒星 活动 ( 即 核 区 的 或 核 周 的 星 暴 ) 外 也 有 
非 恒星 的 〔 即 AGN). AGN 会 通过 强 辐射 场 和 高 速 喷 流向 其 宿主 星系 注 
入 巨大 的 能 量 ， 因 此 可 以 想见 AGN 一 定 会 对 中 央 “引擎 ”附近 的 气体 产 
生 破 坏 性 的 影响 。 多 波段 的 观测 证 据 表明 AGN 中 的 中 性 星际 介质 的 总 体 
性 质 明显 不 同 于 正在 发 生 恒星 形成 的 星系 盘 以 及 星 暴 星系 中 的 中 性 气体 
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《Genzel ^$, 1998; Laurent 等 , 2000). 特别 值得 注意 的 是 ,靠近 中 央 “ 引 
擎 ”的 分 子 气体 会 暴露 于 强 X 射线 辐射 场 中 。AGN 的 吸 积 盘 会 发 出 很 强 
的 UV 辐射 ， 然 而 只 要 中 性 气体 柱 密度 达到 N(H)~10”cm*， 就 会 使 UV 
辐射 大 大 衰减 。 但 是 硬 X 射线 光子 (2 一 10 keV). 则 可 以 穿 透 柱 密度 高 达 
N(H5:10? — 10cm? 的 中 性 气体 。 因 此, X 射线 主导 区 域 (或 简称 XDR) 
可 能 是 AGN 宿主 星系 的 核 周 盘 (cireumnuclear disk 或 简称 CND) 环境 中 
分 子 气体 的 主要 发 射 源 ， 而 相关 的 化 学 特征 因此 被 称 为 “XDR 化 学 ”。 

关于 AGN 的 CND 中 气体 不 同 寻常 的 观测 证 据 最 早 来 自 NGC 1068 
中 的 HCN 和 CO 观测 (Tacconi $, 1994; Sternberg 等 , 1994). NGC 1068 
是 研究 星系 核 活动 及 恒星 形成 对 分 子 气体 影响 的 理想 天 体 。 这 个 典型 的 
Seyfert 2 型 星系 中 包含 一 个 直径 大 约 为 2.5 一 3kpc 的 核 周 星 暴 星系 环 ， 而 
环 内 是 一 个 2.3kpe 的 恒星 棒 . 星 暴 环 中 探测 到 的 强 CO 发 射 表明 确实 有 足 
够 的 气体 供给 大 质量 恒星 形成 。 同 时 中 央 200pc 尺度 的 CND 中 也 有 明显 
较 强 的 CO 发射 , 且 有 两 个 峰 形成 一 个 环绕 AGN 的 不 对 称 的 环 (Schinnerer 
等 , 2000, 见 图 6.8). 最 特别 的 是 , CND 中 的 HCN 发 射 异常 的 强 CTacconi 
等 ，1994)， 谱 线 强度 比 HCN/CO 高 达 1 一 10。 计算 得 到 的 HCN 和 CO F 
度 比 为 X(HCN) / X(CO) 约 为 几 倍 10? 一 102， 是 目前 观测 到 的 所 有 星系 中 
心 最 高 的 (Stemberg 等 1994)。 对 于 如 此 异常 的 高 HCN/CO 丰 度 比 ， 一 
种 解释 认为 是 笛 密 气体 中 氧 元 素 的 选择 性 亏损 (depletion) 造成 的 ， 因 为 
在 这 种 模型 中 所 有 含 氧 元 素 的 分 子 (如 COD 丰 度 都 会 低 于 正常 值 

(Sternberg 等 ，1994)， 另 一 种 解释 则 认为 是 AGN 附近 增强 的 X 射线 对 
分 子 云 的 电离 使 HCN 增 丰 所 致 (Lepp 和 Dalgamo，1996)。 而 且 X 射线 
还 会 燕 发 小 的 〈 约 10A) 硅 酸 直 尘 粒 ， 提 高 所 有 难 焙 元 素 的 气相 比例 ， 并 
进而 增加 某 些 分 子 ( 如 SiO) 在 受 X 射线 辐射 分 子 气体 中 的 丰 度 

CMartín-Pintado 等 ，2000)。 在 这 一 XDR 化 学 模型 中 , CN 和 OH 等 一 些 
双 原 子 分 子 会 明显 增 丰 。 而 且 OH 的 增 丰 会 促成 CO RI O 的 形成 ， 而 
这 些 分 子 都 直接 参与 HCO* 的 形成 ， 因 此 会 形成 大 量 的 HCO*。 在 XDR 
中 相近 的 深度 ，HCN、CN 及 HCO* 的 丰 度 会 同时 达到 峰值 (Yan 和 
Dalgamo，1997)。 理 论 模型 还 预言 在 XDR 中 CN 和 HCN 的 丰 度 比 
X(CNYX(HCN)>1。 因 此 CN/HCN 强度 比 也 许可 以 作为 CND 化 学 中 与 X 
射线 相关 的 诊断 工具 之 一 。 
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图 6.8 NGC1068 中 不 同位 置 的 SiO 分 子 谱 线 和 CO(1 一 0 积分 强度 图 (Schinnerer 等 ， 
2000. 圆圈 代表 IRAM-30 米 在 1303GHz (197) 和 86.8GHz (28”) 的 波束 大 小 。( 右 
上 ) fi HCO*-HOC’ 丰 度 比 随 分 子 气体 电离 度 的 变化 . 粗 曲 线 表示 XDR 化 学 模型 预 
言 的 丰 度 比 。( 右 下 ) 不 同化 学 路 径 生成 的 HCO* 和 HOC GRÉ Usero 等 ，2004) 


Usero ^ (2004) 利用 IRAM-30 米 对 NGC1068 的 谱 线 搜寻 观测 中 观 
测 到 SiO. HCO, HCO, HCO*, HOC'fI CN 等 六 种 分 子 的 毫米 波谱 线 。 
并 首次 在 CND 中 探测 到 SiO 发 射 ,计算 得 到 的 较 高 的 SiO 相 对 丰 度 X(SiO) 
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一 (5 一 10)x10?， 应 该 不 会 是 星 暴 所 产生 的 激 波 引 起 的 ， 因 为 NGC 1068 Æ 
系 核 中 几乎 没有 近期 星 暴 的 证 据 。 相 反 ， 星 暴 环 中 的 XSiO)~-(2 一 3)x1020 
则 非常 接近 空间 尺度 相仿 ( 几 百 pe) 的 其 他 星 暴 星系 中 的 值 ( Garcia-Burillo 
等 2000,2001)。 另 外 在 该 星系 还 首次 观测 到 的 河 外 星系 中 的 HOC* HOC* 
是 HCO' 的 亚 稳 态 异 构 体 ， 同 样 是 活性 离子 分 子 ， 并 通过 与 453 节 中 提 
到 的 形成 HCOr* 的 相同 化 学 反应 路 径 形成 。 活性 离子 分 子 可 以 作为 研究 
PDR 和 XDR 区 域 的 有 效 诊断 工具 。X(HCO*) / X(HOC') 在 银河 系 稠密 分 
子 云 中 通常 为 300 一 6000 (Apponi 等 1997，1999)， 在 受 UV 辐射 的 云 中 
最 低 可 以 到 50 一 100〈 例 如 典型 的 PDR 区 NGC 7023: Fuente 等 2003)。 
而 NGC 1068 星系 核 区 的 HCOVHOC* 丰 度 比 却 只 有 大 约 30~80， 是 目前 
所 观测 的 分 子 气体 中 最 低 的 。PDR 或 XDR 区 域 分 子 云 中 的 高 电离 度 
[IX(e)105~10 忆 可 以 解释 较 低 的 丰 度 比 XCO’) / X(HOC*)， 因 为 高 电离 
度 使 电子 增 丰 ， 从 而 加 速 HCO* 的 离 解 ( 见 4.5.3 节 )。 上 面 这 些 异常 显然 
与 NGC 1068 中 的 AGN 有 关 , LVG 模型 计算 所 估计 的 所 有 观测 到 的 分 子 
的 丰 度 与 化 学 模型 比较 的 结果 支持 NGC 1068 的 CND 是 一 个 巨型 XDR。 
秋 密 气体 中 氧 元 素 的 选择 性 亏损 虽然 解释 可 以 解释 异常 的 高 HCN/CO 丰 
度 比 ， 但 无 法 解释 所 观测 到 的 其 他 分 子 的 丰 度 。 

HCO* 也 可 以 用 来 示 踪 星系 中 参与 恒星 形成 的 稠密 气体 的 比例 。 前 面 
BÆRE AGN 附近 的 强 X 射线 辐射 会 使 HCN ME, 而 与 此 同时 HCO* 
可 能 会 在 XDR 所 产生 的 高 电离 度 下 有 效 地 分 解 而 表现 为 亏损 (Lepp 和 
Dalgamo, 1996), AGN 主导 的 星系 核 气体 中 HCN/HCO* 应 该 高 于 一 般 的 
星 暴 主导 的 星系 核 气体 。 因 此 Lepp 和 Dalgarno (1996) 提出 可 以 用 强度 
HE HCNHCO"* 来 作为 区 分 星系 的 红外 光度 是 AGN 驱动 还 是 星 暴 主导 这 一 
关键 问题 的 诊断 工具 。Kohno (2001, 2005) 通过 对 一 些 所 选 赛 弗 特 星 
系 和 星 暴 星系 样本 的 HCN/HCOY(I-0) 强 度 比 的 比较 ( 见 图 69)， 发 现 星 
暴 星系 中 的 这 一 强度 比 相对 较 低 ， 亦 即 其 中 HCO* 相 对 强度 较 强 ; 
HCN/HCOY(1 一 0) 强 度 比 与 星 暴 星系 类 似 的 赛 弗 特 星系 核 区 则 可 能 有 共存 
的 核 区 星 暴 ， 而 那些 HCN/HCO* 强 度 比 明显 较 高 的 星系 (图 69 中 虚线 以 
上 ) 均 为 赛 弗 特 星系 ， 它 们 的 核 区 很 有 可 能 只 有 AGN 活动 而 并 没有 共存 
的 星 暴 活动 。 这 从 观测 上 很 好 地 支持 了 Lepp 和 Dalgamo (1996) 的 理论 
推测 。 当 然 这 还 需要 更 多 样本 的 高 空间 分 辩 率 观 测 来 确认 。 
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图 69 ”用 谱 线 强度 比 HCN/HCO" 诊 断 AGN 和 星 暴 活动 。 图 中 横 坐 标 和 纵 
坐标 分 别 表示 HCN/CO(1 一 0) 和 HCN/HCO*(1 一 0) 谱 线 强度 比 ， 圆 点 表示 赛 
弗 特 星系 ， 方块 表示 具有 星 其 星系 核 的 非 赛 弗 特 星系 ( 取 自 Kohno 等 ,2001) 


64 ”星系 中 的 C 原子 谱 线 及 射电 复合 线 


641 CI/CII 


从 上 面 一 节 的 内 容 ， 我 们 已 经 看 到 "CO 及 其 同位 素 分 子 的 转动 跃迁 
经 常 被 用 来 示 踪 星系 中 分 子 氧 的 质量 及 物理 特性 。 其 实 CI 和 CI[ 的 谱 线 
发 射 也 是 分 子 云 中 非常 重要 的 “冷却 剂 "。 只 是 由 于 CI 和 CI[ 谱 线 所 在 
的 频率 [492GHz 的 [C T] (3P, 一 po)、809GHz 的 [C T] CP." P) 和 
1999GHz 的 [CII] CPo" P5). ] 大 气 透明 度 非常 低 并 对 接收 机 有 较 高 要 
求 , CI 和 CII 谱 线 的 研究 不 如 CO 那样 普遍 。 虽 然 分 子 云 中 的 [C D] CP. 
一 ?po) 谱 线 旱 在 1981 年 《Phillips & Huggins 1981) 就 已 被 发 现 ， 然 而 直 
到 1992 年 才 首次 观测 到 河 外 星系 中 的 C I 谱 线 CICS42, Büttgenbach 等 
1992), 而 且 随 后 的 几 年 里 也 只 在 为 数 不 多 的 几 个 近邻 星系 , 如 NGC 253、 
M82、M83、M33 等 中 观测 到 C I 谱 线 发 射 。 只 是 最 近 几 年 才 陆续 在 更 多 
的 星系 中 探测 到 CT ， 如 Gerin 和 Phillips (2000) 在 13 个 各 种 类 型 的 
星系 中 、Israel 和 Bass 等 《2003) 在 15 个 旋涡 星系 中 分 别 探测 到 了 C T 
24 
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在 大 质量 年 轻 恒星 周围 或 星 暴 星系 中 星 暴 区 域 中 的 分 子 云 暴露 在 强 
烈 的 UV 辐射 之 下 ， 形 成 光 致 离 解 区 (PDR). A PDR 模型 认为 CI 和 
CI 分布 在 分 子 云 表 面 一 个 相对 较 窄 的 CIC I/CO 过 渡 区 域 ， 其 中 在 消 
光 4v= 1 处 碳 元 素 主要 以 C* 的 形式 存在 ,而 在 Av= 1—5 的 中 等 深度 ， 绝 
大 多 数 C* 会 和 电子 复合 但 又 不 至 于 使 所 有 气态 的 碳 元 素 都 形成 CO, 原子 
碳 CI 就 存在 于 这 一 区 域 。C I 发 射 的 强度 与 空间 延展 度 都 取决 于 这 一 区 
域 的 实际 深度 ， 而 这 一 深度 是 一 个 对 一 些 重要 的 模型 参数 非常 敏感 的 函 
数 ， 这 些 参数 包括 气态 的 C 和 O 的 丰 度 以 及 多 环 芳香 烃 PAH 的 存在 等 

(Bakes & Tielens 1998, Le Bourlot 等 1993)。 这 样 一 个 图 像 似乎 表明 CI[、 
CI 和 CO 发 射 来 自分 子 云 的 不 同 层次 的 区 域 ， 而 且 由 于 CI 谱 线 发 射 来 
自分 子 云 的 表面 , 不 能 被 用 来 示 踪 握 分 子 质量 . 而 在 过 去 为 数 不 多 的 银河 
C 观测 中 , 绝 大 多 数 也 都 集中 在 那些 理论 上 预言 C1 可 能 存在 的 区 域 ， 
也 即 PDR 区 域 。 随 着 亚 毫米 波 观测 技术 的 不 断 提高 ， 银 河 系 甚至 河 外 星 
系 中 的 CI 和 CII 谱 线 发 射 的 观测 得 以 实现 , 这 使 我 们 现在 有 机 会 以 更 多 
的 观测 事实 来 检验 稳 态 PDR 模型 所 预言 的 基本 图 像 。 

对 这 一 图 像 的 质疑 来 自 最 近 的 两 个 大 尺度 C LEM 一 个 是 关于 
Orion A 和 Orion B FZ (Ikeda 等 ，2002); 另 一 个 则 是 关于 银河 系 中 
心 区 域 COjha 等 ，2001)。 这 两 项 C T 巡 测 的 结果 表明 CT. "Co 和 CO. 

《1 一 0) 谱 线 发 射 是 紧密 相关 的 ， 而 且 处 在 相当 大 动态 范围 的 不 同 远 紫外 
h (FUV) 和 物理 条 件 中 的 分 子 云 竟然 具有 惊人 一 致 的 CI 和 "CO 柱 密 
BEZE, MC I) NCCO A 0.1~0.2. 这 说 明 至 少 在 相应 的 观测 分 辨 率 
下 ( 约 为 2 或 在 500pc 处 相当 于 约 为 03pc) C I CO 发 射 来 自 相同 的 区 
域 ， 或 换言之 CI 和 CO 是 充分 混合 的 。 当 然 ， 若 考虑 密度 较 低 (n 约 为 
100cm?) 的 PDR， CI /C1/CO 过 渡 区 中 CI 的 丰 度 可 以 提高 ， 于 是 
C1I 便 可 以 在 分 子 云 较 大 的 范围 内 被 观测 到 (Hollenbach, Takahashi & 
Tielens 1991)。 另 外 ， 考 虑 到 前 面 提 到 的 分 子 云 的 团 块 结构 和 分 形 特征 ， 
更 接近 现实 一 点 的 非 均匀 的 团 块 化 的 PDR 模型 可 以 使 远 紫 外 光子 穿 透 分 
子 云 更 深 的 区 域 , 那么 也 能 在 分 子 云 中 观测 到 更 广泛 分 布 的 CI 发 射 。 这 
些 都 可 以 帮助 解释 CI 与 “CO 和 ”CO (1 一 0) 的 观测 上 的 空间 成 协 性 ， 
但 却 无 法 解释 它们 之 间 的 强度 相关 性 。 因 为 根据 稳 态 的 PDR 模型 ，C I 
和 CO 的 强度 比 至 少 应 该 依赖 于 不 同 的 远 些 外 场 条 件 、 分 子 云 中 PDR 表 
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面 层 所 占 分 子 云 质量 的 比率 等 。 即 便 是 在 非 均匀 的 PDR 模型 中 ，CI 和 
CO 仍旧 存在 于 不 同 的 区 域 。 因 此 在 不 同 环境 的 分 子 云 之 间 ， 或 者 甚至 在 
分 子 云 中 不 同 物理 条 件 的 区 域 之 间 ，C 1 /CO 强度 比 应 该 有 明显 的 变化 。 
另外 , 在 银河 系 和 M31 内 远离 紫外 光子 辐射 场 的 较 冷 的 暗 云 中 大 量 的 C TRE 
射 的 发 现 ( 例 如 ，Oka 等 ，2001; Israel, Tilanus & Bass 等 ，1998) 使 得 标 
准 的 稳 态 PDR 解释 变 得 更 加 困难 . 
当 CI 的 两 条 跃迁 [CT] CPP) MCI] Cp; P, 都 被 观测 到 
时 ， 我 们 可 以 确定 发 射 区 域 的 激发 状态 。 假 设 C I 的 能 级 满足 热 化 布 居 ， 
那么 其 激发 温度 为 : 
T, -383K/In Q.1URIC IT]) (6.10) 
其 中 RICI HE Q—D 和 (1 一 0) 两 条 线 的 积分 强度 之 比 〔Stutzki 等 ， 
1997)。 而 C | 的 质量 可 由 下 式 给 出 : 
M (CI) =0911x10*Q(T, )e** LC I ÓP;— P) [Mo] (6.11) 
M (CI) -1902x10*QT,)e" "-LTCTJÓOR IB) [Me] — (612) 
XCh QT, ) 71436? tse N 为 配 分 函数 ( 见 第 一 章 )，LTC I ] 为 相应 
CI 谱 线 的 光度 ， 其 单位 为 K kms! pe". 
然而 与 银河 系 分 子 云 中 的 情形 完全 不 同 , 大 多 数 星系 中 CI 巡 测 的 结 
果 发 现 其 中 心 区 域 [C I JHE CO (2—1) 发 射 强 。 辐 射 转移 模型 计算 表明 
在 大 多 数 星系 的 中 心 C T 的 丰 度 接近 甚至 超过 CO 的 丰 度 , 并且 如 果 认 为 
[C1] 和 CO 发 射 来 自 同样 的 区 域 ， 则 这 些 区 域 的 气体 既 非 热 而 稀 注 ， 又 
非 冷 而 致密 ， 而 是 介 于 二 者 之 间 的 中 等 密度 (mn = 10cm?) 和 温度 (T= 
30—60KO 的 气体 〈Israel 和 Baas ，2002)。 对 大 多 数 的 星系 而 言 ，C I 是 
和 CO 一 样 重要 的 分 子 云 “ 冷 却 剂 "， 不 过 在 星 暴 星系 中 CO 的 作用 通常 
大 于 CI .而 [CII] 谱 线 发 射 则 是 三 者 中 对 分 子 云 的 冷却 贡献 最 大 的 , CT 
和 CO 的 贡献 通常 只 占 到 C 开 的 百 分 之 几 ， 不 过 在 极 亮 红外 星系 Arp 220 
中 CI 异常 的 弱 ，C I 和 CO 的 贡献 则 占 到 总 体 气体 的 约 30% (Gerin 和 
Phillips, 2000)。 


642 HH 射电 复合 线 


星 暴 星 系 中 星 暴 区 域 大 质量 年 轻 星 的 性 质 可 以 通过 被 其 电 高 的 周围 
气体 得 以 研究 。 这 些 气体 的 性 质 取决 于 年 轻 星 的 性 质 和 气体 动力 学 特征 。 
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虽然 近 红外 可 以 很 好 地 示 踪 新 形成 的 恒星 , 然而 通常 正在 大 规模 形成 恒星 
的 星 暴 区 域 的 侍 埃 消光 都 比较 高 , 不 利于 近 红 外 观测 。 射 电 复合 线 由 于 不 
受 尘埃 消光 的 影响 可 以 用 来 作为 研究 星 暴 星 系 核 区 电离 气体 的 强 有 力 的 
诊断 探 针 。 除 麦哲伦 云 以 外 ， 星 暴 星 系 M82 和 NGC 253 是 最 早 观 测 到 也 
射电 复合 线 的 河 外 星系 (Shaver 等 ，1977;，Seaquist 等 ，1977)。 它 们 也 
是 后 来 观测 到 的 H 射电 复合 线 最 多 、 频 率 覆盖 范围 最 宽 的 两 个 星系 。 不 
过 由 于 射电 复合 线 较 宽 (100 km s')， 通 常 又 稚 加 在 一 个 较 强 的 连续 谱 
发 射 上 (说 线 与 连续 谱 之 比较 低 , 在 8GHz 约 为 1%), 再 加 上 其 他 一 些 观 
测 条件 上 的 限制 ,到 目前 为 止 只 在 16 个 河 外 星系 中 探测 到 H 射电 复合 线 。 
K 62 列 出 了 这 些 星系 及 相关 的 观测 信息 。 这 些 星系 大 多 为 明亮 的 星 暴 星 
系 ， 其 中 距离 最 远 的 是 极 亮 红外 星系 Arp 220. 

通过 射电 复合 线 的 观测 , 可 以 估计 介质 中 的 电子 密度 n。 和 温度 T.( 见 
第 二 章 )。 而 且 这 样 得 到 的 n, 与 填充 因子 无 关 不同 于 射电 连续 谱 )。 对 
于 那些 观测 可 以 分 辨 的 区 域 ， 就 可 以 得 到 真正 的 莱 曼 连续 光子 产生 率 
Nae 并 由 下 式 估计 恒星 形成 率 (Mezger 1985): 

Ni =5.4X10° x, s! (6.13) 

其 中 os(M。 yr ) 为 以 OB 型 恒星 的 平均 主 序 寿命 《 约 为 3x105yr) 平均 的 
恒星 形成 率 , 并 采用 Miller 和 Scalo (1978) 的 IMF 和 恒星 质 重 范 围 1 一 100 
M。。 另 外 不 同 于 射电 连续 谱 的 是 ， 即 使 是 部 分 光 厚 的 射电 复合 线 发 射 也 
会 因 非 LTE 效应 而 仍 对 气体 密度 敏感 。 不 同 频 率 的 射电 复合 线 示 踪 不 同 的 
密度 范围 。 如 毫米 波 理 射电 复合 线 来 自 密度 高 达 L0 em? 的 气体 ， 而 20cm 
的 H166a 复合 线 则 来 自 密度 约 为 几 百 cm 的 气体 ,不同 频率 的 射电 复合 线 
就 像 “密度 过 滤器 ”一 样 (Zhao 等 ，1996)。 因 此 不 同 频 率 多 条 H 射电 复 
合 线 是 确定 星 暴 区 域 各 种 不 同 密度 成 分 的 理想 探 针 。 同 时 高 空间 分 辩 率 的 
观测 也 是 至 关 重要 的 。 如 对 M82 高 空间 分 辩 素 (<1”) 的 H 射电 复合 线 观 
测 表明 电离 气体 由 两 种 密度 成 分 的 HI 区 组 成 : 低 密度 成 分 中 的 典型 尺度 
和 平均 电子 密度 约 为 08pc 和 5x10icm3; 而 高 密度 成 分 的 典型 尺度 和 平均 
电子 密度 约 为 015pc 和 3.5x10cm3。 中 心 区 域 160pe 范围 内 的 电离 气体 质 
量 约 为 2x103Mo: 总 的 莱 曼 光子 产生 率 约 为 Niye=1.6x103s1, 从 公式 (6.13) 
估计 的 恒星 形成 率 为 SFR=:3 Msyr™(Rodriguez-Rico 等 2004)。 又 如 在 NGC. 
253 中 , BUR 1.4—99GHz 的 低 分 辩 率 H 复合 线 流量 密度 可 以 用 一 个 函数 
ERF, = v? 很 好 地 拟 合 (Puxley 等 ，1997)。 这 是 处 于 LTE 状态 的 光学 注 
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气体 的 特征 ， 然 而 电离 气体 在 这 个 频率 范围 既 不 太 可 能 处 于 LTE 状态 ， 也 
不 太 可 能 是 光学 薄 的 。 更 合理 的 非 LTE 模型 认为 这 些 发 射 来 自 一 个 低 密度 
的 延展 气体 成 分 和 一 些 孤 立 的 致密 成 分 的 组 合 (Mohan， 等 2005)。 而 高 分 
辩 率 观测 确实 观测 到 许多 致密 源 , 综合 分 析 表明 NGC 253 中 的 了 射电 复合 
线 发 射 实际 上 来 自 三 种 密度 成 分 的 气体 : 亚 角 秒 级 H92a (8.3GHz) 复合 线 
观测 到 的 8 个 致密 源 的 气体 密度 约 为 10tcm3， 类 似 于 银河 系 中 的 致密 HII 
区 ; 分 米 波段 及 厘米 波段 除 致密 源 以 外 的 剩余 H 复合 线 流量 密度 来 自 密度 
约 为 500cm 的 低 密度 气体 ;同时 毫米 波段 的 芋 复 合 线 〔 如 H40a) 则 来 自 
更 高 密度 (>10tcm?) 的 气体 (Mohan 等 ，2005)。 比 起 这 两 个 近邻 星 暴 星 
K, Arp 220 中 的 电离 气体 密度 的 如 Arp 220 中 H92a, H165a 和 H167a 及 
毫米 波段 H42a, H40a 和 H3le 的 观测 表明 其 中 的 电离 气体 也 由 三 个 成 分 
组 成 : 主要 成 分 包括 约 2x10* 个 密度 约 为 1000cm3、 总 质量 3x10 M, , TL 
径 约 为 5pe 的 HII 区; 毫米 波 射电 复合 线 所 示 踪 的 高 密度 成 分 包括 大 约 10? 
个 密度 约 为 2.5x10’em”、 总 质量 只 有 36x10? M, ~ 直径 为 01pe 的 HIT 区 ， 
还 有 一 个 成 分 密度 大 于 500 cm3、 总 质量 约 为 2x10* M 。, 不 过 从 观测 给 出 
的 H165a 和 H167a 上 限 估计 , 即使 其 中 的 低 密 度 电离 气体 密度 也 至 少 约 为 
10?ems。 同 时 由 于 观测 到 的 几 条 毫米 波段 复合 线 都 比 从 H92a 预计 的 要 强 ， 
说 明 其 中 的 高 密度 电离 气体 成 分 密度 更 高 ( 约 为 1~5x10cm?)。 三 种 成 分 
的 总 质量 约 为 3.2x107M 。， 需 要 3x10; 个 O 型 星 维持 电离 。 总 的 莱 骂 光子 
产生 率 为 Nye=1.3x10%s '， 从 公式 (6.13) 可 估计 SERz240 M, yr, W 
高 于 M82 fil NGC 253. 

更 为 重要 的 是 通过 H 射电 复合 线 的 成 图 观测 可 以 确定 速度 场 分 布 。 
VLA 可 以 提供 亚 角 秒 级 空间 分 辨 率 的 H 射电 复合 线 观测 。 在 NGC 253 的 
距离 D=2.5Mpe 处 1" 相 当 于 约 12pc， 或 在 Arp 220 的 距离 D=70Mpe 处 
1 相当 于 约 340pc. 因此 这 种 高 分 辩 率 的 H 射电 复合 线 观测 可 以 用 来 研究 
星 暴 星系 核 区 的 细致 的 运动 学 特 古 。 如 在 NGC 253 中 分 辨 率 为 1.8”x1” 的 
H92a (8.31GHz) 观测 中 发 现 的 系统 的 S 形 速度 结构 可 以 分 解 成 三 个 不 同 
转动 分 量 的 合成 ,其 中 一 个 分 量 的 转动 方向 与 该 星系 外 部 旋转 反 向 , 这 可 
能 是 星系 形成 历史 中 曾经 经 历 并 合 或 吸 积 的 结果 , 也 可 能 是 在 星系 核 中 还 
有 一 个 棒 结构 〈Anantharamaiah 等 ，1996)。 又 如 在 M82 中 分 辩 率 为 0.6” 
的 H92a 观测 《图 6.10，Rodriguez-Rico 等 ，2004) 发 现 其 中 速度 结构 需 
要 引入 特别 的 径 向 运动 成 分 ， 同 样 可 能 是 星系 核 中 沿 视线 方向 的 棒 所 致 
另外 还 观测 到 M82 中 延伸 到 星系 学 中 的 气体 外 流 。 在 Arp 220 中 的 分 辩 
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率 为 0.7718 H53a 观测 CRodriguez-Rico 等 ，2005) 证 实 了 CO 和 HI 观 
测 发 现 的 两 个 反 向 旋转 的 盘 CSakamoto 等 ，1999; Mundell 等 ，2001)。 
关于 星系 核 中 H 射电 复合 线 发 射 气体 的 模型 大 致 有 两 种 ，@ 均 匀 的 
厚 板 (slab); 四 多 个 致密 了 II 区 的 集合 (Puxley 等 , 1991; Anantharamaiah 
等 ，1993，Zhao ^, 1996, 1997: Phookun ^, 1998). #4% HA UAE 
线 的 观测 、 射 电 连 续 谱 发 射 的 能 谱 分 布 以 及 几何 形态 的 考虑 都 可 以 对 模型 
提供 约束 。 在 目前 所 研究 的 大 多 数 情况 下 ， 观 测 都 偏向 支持 第 二 种 模型 ， 
即 认为 H 射电 复合 线 发 射 来 自 多 个 致密 HII 区 的 集合 。 这 一 模型 通常 可 
以 同时 解释 观测 到 的 H 射电 复合 线 和 射电 连续 谱 发 射 。 而 均匀 的 厚 板 模 
型 则 会 产生 过 多 的 厘米 波 连 续 谱 热 辐射 , 这 与 观测 到 的 射电 连续 谱 多 为 非 


热 辐射 不 一 致 
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相对 主轴 偏 园 ( 角 秒 ) 


图 6.10 VLA 观测 的 M82 中 H 射电 复合 线 H92 的 空间 分 布 及 速度 结构 。( 左 上 ) 积 
分 强度 等 值 图 (分辩 率 为 2 )。 其 中 长 短 两 条 垂直 实 线 分 别 表示 倾角 为 810 8 HE 
的 长 轴 和 短 轴 。“+” 标 出 2.2pm 峰值 位 置 .( 右 上 ) 速度 场 分 布 , 等 值 线 间 隔 为 16km s 
黑 线 表示 速度 二 200 km s'。 椭 加 代表 模型 拟 合 的 核 区 环 。( 左 下 ) 沿 着 恒星 棒 长 轴 
(PA 2709) 的 速度 位 置 图 《分 辩 率 为 09")。( 右 下 ) 沿 PA=150" 的 速度 位 置 图 ( 取 
自 Rodriguez-Rico 等 2004) 
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el 河 外 星系 中 的 了 H 射 电 复合 线 
























































星系 日 射电 复合 线 望远镜 eame] 参考 文献 
M& [moa JCMT-I5m | 21 Seaquist er al.1994 
Hoa NRO4Sm |19 Puxley er al. 1989 
Hála VLA 4 Seaquist er al. 1996 
H53a NRO-45m |4i Puxley et al. 1989 
Hs3a VLA 06 Rodriguez-Rico et al 2004 
H92a,H90 | VLA 06 x 
Hlola WSRT (#13 | Shaver 1977 
Hioza Hia | wsRT | 1727 
H1230, HI66a | NRAO-43m 
NGC253 | H92a [vi 1.8x1.0 | Anantharamaiah & Goss 1996 
Haa. NRO4Sm |17 Poxley er al.1997 
H53a NRO4Sm | 41 
Hóa NRO45m |77 Mohar, er al.2002 
Hsa VLA o2 Mohan eral2005 
Ho2a VLA 04 Mohan cral2005 
Hié6a, Hl68a | VLA 4s Mohan er al.2005 
_ |Ha VLA Zhao et al.2001 
Am220 | H924 VLA 3 Zhao et al 1996 
Hla IRAM-30m | 11.6 | Anantharamaiah eral2000 
Háda IRAM30m | 247 |— 
H42a IRAM30m |285 | 一 
Hg2a VLA Los | 一 
Hiésa VLA 1546 | 一 
HG7a VLA 1546 | 一 
Hs3a VLA 07 |Rodriguez-Rico er al. 2005 
NGC 2146 NROSm Puxley er al.1991 
VLA Zhao et al.1996 
M83 VLA Zhao er al.1996 
NGC 3256 VLA Roy et al 20052 
NGC 4945 Roy er al 2005b 
NGC 5253 Mohan er al.2001 
He2-10 Mohan cral2001 
NGC 660 Phookun er al.1998 
NGC 1365 Anantharamaiah er al. 1993 
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E: 
mx [wususaa] ww rmac) 参考 文献 
NGC 3628 | H92a VLA s Anantharamaiah et al.1993 
1 | Zhao er at.1997 
NGC 3690 | Ho2a VLA 1 Zhao et al.1997 
1C 694 H92a VLA 3 Anantharamaiah er al.1993 
1 Zhao et al.1997 
NGC 1808 Mm Mohan et al.2002 PhD 
thesis. 
Cirims | Hola, H92a | ACTANLA | 11.0x9.4 | Roy eral 2005 














由 于 受到 灵敏 度 、 频 谱 仪 带宽 等 的 限制 ， 目 前 星系 中 H 射 电 复合 线 的 
研究 还 非常 有 限 。 不 过 随 着 新 一 代 射电 于 涉 阵 设备 如 ALMA、EVLA 和 
SKA 等 完成 之 后 ,对 不 同 红 移 的 星 暴 星系 中 多 条 H 复 合 线 的 同时 观测 等 将 
成 为 可 能 。 星 暴 星 系 核 区 的 物理 条 件 和 运动 学 特征 等 也 将 会 更 加 明朗 。 


65 高 红 移 星系 中 的 微波 谱 线 观 测 


示 远 的 早期 宇宙 中 的 分 子 气体 及 恒星 形成 具有 什么 样 的 物理 特征 
We? 20 世纪 90 年 代 初期 ， 在 几 个 高 红 移 星系 中 观测 到 的 CO 分 子 谱 线 发 
射 揭 开 了 这 方面 的 研究 的 序幕 。 其 中 里 程 碑 式 的 工作 是 在 z= 2.29 的 
IRASFI021444724 中 观测 到 CO 谱 线 发 射 .这 是 第 一 次 在 高 红 移 天 体 中 找 
到 有 分 子 谱 线 发 射 的 证 据 (Brown & Vanden Bout，1991，Solomon 等 ， 
1992a, b), 在 随后 的 几 年 里 又 陆续 在 z=2.56 的 四 叶 形 类 星体 (Cloverleaf; 
Barvainis 等 1994) 和 z=4.69 的 BRI 1202-0725 中 观测 到 CO 谱 线 发 射 ， 
表明 CO 也 可 以 作为 早期 字 宙 中 分 子 气 体 的 有 力 探 针 。 不 过 在 这 些 开 创 性 
的 发 现 之 后 ， 这 方面 的 研究 一 度 进展 缓慢 ， 主 要 原因 是 OCO 谱 线 发 射 
强度 通常 都 较 弱 ,除非 观测 对 象 是 被 引力 放大 了 的 ; 回 高 红 移 天 体 的 红 移 
值 不 够 精确 ,而 观测 所 用 的 相关 器 频谱 仪 的 瞬时 带宽 非常 有 限 ; ORE 
的 co 发 射频 率 有 时 会 超出 接收 机 的 工作 频率 范围 或 落 入 毫米 波 大 气 窗 
口 之 外 而 无 法 观测 。 尽管 新 发 现 的 高 红 移 天 体 的 数目 增长 很 快 , 而 且 许 多 
已 观测 到 亚 毫米 波 侍 埃 连续 谱 。 但 到 目前 〔2005 年 ) 为 止 ， 只 在 总 共 36 
个 红 移 大 于 1 的 天 体 中 观测 到 CO 分 子 转动 谱 线 ， 其 中 包括 16 个 类 星体 
《包括 z = 64 的 已 知 最 大 红 移 的 类 星体 SDSS J1428+5251 , Walter 等 
2003)、11 个 亚 毫米 波 星系 Sub -Millimeter Galaxy 或 SMG)、7 个 红外 较 
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为 明亮 的 射电 星系 、1 个 莱 曼 截止 星系 (Lyman Break Galaxy or LBG) 和 1 
个 极 红 天 体 (Extreme Red Object BÈ ERO). 毫 无 疑问 分子 云 这 一 极端 的 
星 族 1 成 分 在 早期 宇宙 中 就 已 经 出 现 了 。Solomon 和 Bout (2005) 对 这 36 
个 高 红 移 天 体 的 CO 观测 及 其 所 揭示 的 早期 宇宙 中 星系 的 形成 与 演化 的 物 
理性 质 等 作 了 较为 全 面 的 总 结 ， 并 把 这 些 天 体 统称 为 早期 宇宙 分 子 谱 线 发 
AHER (Early Universe Molecular Line Emission Galaxies， 或 EMG). 

这 些 EMG 的 红外 光度 通常 在 107-10" Lo [8]. 尽管 其 中 的 CO 谱 线 
光度 平均 值 (log(L'co) ) =10.4540.47) 是 近邻 ULIRG 中 〈(log(Z'co) 》 
79.98:0.13, Solomon 等 ，1997) 的 大 约 3 倍 ， 比 正常 旋涡 星系 则 要 高 出 
一 个 量 级 , 但 其 变化 范围 较 大 已 co=(3 一 160)x10?K km s pe^. 这 些 系统 中 
极 高 的 恒星 形成 率 〈300 一 5000Meyr! 之 间 ) 和 高 介子 气体 质量 (4x10? 一 
1x10" Me 之 间 ) 都 表明 它们 中 所 发 生 的 巨大 星 暴 。 在 这 些 EMG 的 低 端 , 
它们 的 恒星 形成 率 、 气 体质 量 和 直径 等 都 非常 接近 ULIRG， 可 能 以 中 央 
盘 中 的 星 暴 为 主导 ， 只 是 有 时 《并 非 总 是 ) 与 AGN 成 协 。 

no 
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图 6.11 星系 中 CO (EXTUEJEHORIPSSERB: BENERE CO 光度 

的 关系 。 其 中 “+” 表 示 正常 旋涡 星系 ,“O” 表示 ULIRG,“。” 表示 EMG。 直 线 表 

示 对 所 有 数据 点 的 线性 拟 合 : logLrm=1.7logL'co - 5.0, 表明 当 包 括 了 ULIRG 和 EMG 

之 后 ， 由 CO 光度 所 示 踪 的 分 子 气体 总 质量 与 远 红外 光度 所 示 踪 的 恒星 形成 率 之 间 的 

非 线性 关系 . 仅 对 正常 旋涡 星系 而 言 , 拟 合 的 斜率 为 1.1, 接近 线性 关系 ( 取 自 Solomon 
& Bout 2005) 


m 


AP ADEE PHM: 


正如 前 面 已 经 指出 的 ， 在 考虑 了 ULIRG ZE, Lot Lm 的 相关 关 
系 不 再 是 线性 的 。 如 果 进 一 步 考虑 EMG (图 61D, logLar 和 logL'co JL 
平 保持 相同 的 相关 关系 ， 亦 即 与 从 低 红 移 星系 结果 外 推 得 到 的 一 致 ，CO 
光度 并 不 能 线性 地 示 踪 恒星 成 率 ,前 面 已 经 提 到 极 亮 红外 星系 和 正常 旋涡 
星系 中 的 HCN H CO 能 更 好 地 示 踪 星系 中 的 恒星 形成 。 示 踪 恒 星 形成 率 
的 红外 光度 与 示 踪 高 密度 气体 质量 的 HCN 谱 线 光度 间 存在 线性 关系 ， 也 
即 这 些 星系 中 的 红外 光度 可 以 完全 由 恒星 形成 得 到 解释 。 那么 高 红 移 星系 
的 情况 又 如 何 呢 ? HCN 观测 无 疑 是 回答 这 一 问题 的 最 有 效 手段 。 目 前 还 
只 在 三 个 高 红 移 天 体 中 探测 到 HCN (1 一 0， 谱 线 发 射 ， 它们 是 四 叶 形 类 
星体 CSolomon 等 , 2003)、F10214 (Vanden Bout, Solomon & Maddalena. , 
2004) 和 VCV 1409 (Carilli 等 ，2004)。 它 们 的 HCN 光度 至 少 为 正常 星 
系 的 100 倍 ， 即 使 比 极 亮 红外 星系 Arp 220 也 要 高 出 好 几 倍 ， 这 说 明 这 些 
高 红 移 天 体 中 的 确 有 大 量 的 高 密度 气体 。 在 四 叶 形 类 星体 (Clover) 和 
F10214 中 ， 远 红外 光度 与 HCN 谱 线 光度 比 Le / Laos 分 别 为 1700 和 
2700, 仅 咯 高 于 低 红 移 极 亮 红外 星系 中 的 平均 值 ， 而 表征 高 密度 气体 所 占 
比例 的 量 L'acw/L'co 分别 为 114 和 1/6, 表明 这 两 个 系统 中 的 星 暴 特征 。 
而 VCV 71409 中 的 HCN 光度 最 强 ， 而 且 Lei L'ucy 也 较 高 = 4000。 如 果 
采用 HCN 光度 与 高 密度 气体 质量 转换 因子 ahcs = TMo CK km sr pe 3 

(Gao & Solomon , 2004) 并 不 考虑 引力 透镜 的 放大 作用 ， 这 三 个 系统 的 
高 密度 气体 质量 分 别 为 1X 10 Mo, AX 10 Ma，5xl0'Ms。 如 果 红外 光 
度 完全 来 自 恒星 形成 ， 则 可 以 估计 出 这 些 密度 气体 的 寿命 为 大 约 〈1 一 2) 
X10 年。 另外， 还 有 四 个 高 红 移 系 统 给 出 了 HCN (1—0) 的 上 限 (Carilli 
等 ,2004; Izaak 等 ,2002)。 如 果 把 Gao 和 Solomon 等 人 得 到 的 Lg- L'ucs 
线性 关系 外 推 到 相应 的 红外 光度 ，Carilli 等 (2004) 发 现 所 有 这 七 个 系统 
均 在 预期 的 线性 关系 范围 之 内 。 

银河 系 及 近邻 星系 中 中 性 碳 原子 CT 的 禁 戒 精细 结构 线 跃迁 的 观测 
研究 表明 它 和 CO 发 射 紧密 成 协 。 这 是 由 于 激发 492.160GHz 的 [CT] CP, 
7 Po) 跃迁 和 809.342GHz 的 [C 1] CP; - P) 跃迁 所 需 的 临界 密度 与 CO 

(1 一 0) 的 相近 。 因 此 CI 可 以 作为 CO 以 外 研究 相同 发 射 区 域 物理 特征 
的 另 一 个 独立 探 针 ， 而 且 可 以 利用 通常 是 光学 薄 的 CI 的 两 个 跃迁 研究 
CI 的 激发 、 物理 条 件 和 质量 等 . 这 两 个 跃迁 所 在 频率 的 大 气 透明 度 较 低 ， 
对 观测 条 件 要 求 苛刻 ,不 过 在 高 红 移 情况 下 ， 两 个 跃迁 都 红 移 到 频率 较 低 
的 高 透明 度 大 气 窗口 ， 从 而 使 同时 观测 这 些 高 红 移 系统 中 的 两 条 C T 跃迁 
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成 为 可 能 。Papadopoulos, Thi & Viti (2004) 深入 讨论 了 用 CI 谱 线 研究 
高 红 移 星系 中 分 子 气体 的 潜在 优势 , 并 认为 C1 甚至 可 能 是 比 CO 更 理想 
的 分 子 气体 探 针 。 迄 今 为 止 ， 已 有 4 个 高 红 移 系统 观测 过 [C I ] 发 射 ， 它 
们 是 四 叶 形 类 星体 、F10214、SMM J14011 和 PSS J2322 (Barvainis 等 ， 
1997; Pety 等 2004; Weip 等 2003, 2005a)。 其 中 只 有 四 叶 形 类 星体 观测 了 
两 个 [C1] 跃迁 ， 从 中 得 到 激发 温度 30K， 略 低 于 从 能 谱 分 布 (SED) 所 
得 到 的 尘埃 温度 SOK (Weip 等 ，2003)。 与 从 CO 资料 得 到 的 分 子 气体 质 
量 相 比 所 得 到 的 中 性 碳 的 丰 度 为 XIC T yXIH2] 约 为 (3 一 5) x105。 这 说 明 
在 红 移 < 约 为 2.5 时 已 经 有 明显 的 重 元 素 的 增 丰 ， 另 外 四 个 样本 中 的 亚 毫 
米 波 星系 SMM J 14011 的 [C I ] 发 射线 所 反映 的 物理 特征 与 其 他 三 个 类 星 
体 似乎 没有 什么 明显 的 不 同 。 

理论 模型 预言 158hm 的 电离 碳 [CII] CP Pin) 精细 结构 线 发 射 
是 分 子 云 光 致 离 解 区 域 中 比 CO、[C I ] 及 其 他 原子 精细 结构 线 等 更 为 重要 
的 冷却 剂 。 目前 已 在 包括 银河 系 分 子 云 、 正常 星系 以 及 极 亮 红 外 星系 等 诸 
多 系统 中 观测 到 [CII] 发 射 。 河 外 星系 中 的 [CI[] 观 测 大 多 来 自 红 外 空间 天 
Xf (ISO)， 其 中 极 亮 红 外 星系 的 观测 结果 表明 其 中 的 [CII] 并 没有 从 银 
河 系 结果 外 推 所 预期 的 那么 强 。 目 前 还 没有 明确 探测 到 高 红 移 天 体 中 的 
IC II 发射， 不 过 观测 所 给 出 的 上 限 已 经 表明 在 红 移 高 达 z 约 为 6 的 系统 
中 同样 存在 如 在 极 亮 红外 星系 中 所 观测 到 的 [C II 亏损。 然而 [CIJI] 的 重要 
性 并 不 能 因此 而 削弱 ， 因 为 从 目前 所 观测 的 [CIT] 的 上 限 来 看 ，[CII] 发 射 
的 冷却 作用 仍 为 CO 与 [C 1 ] 发 射 总 和 的 两 倍 (Pety 等 , 2004)。 至 于 [CIT 
发 射 在 高 红 移 星系 中 的 特性 究竟 如 何 则 有 待 将 来 更 为 灵敏 的 干涉 阵 计划 
ALMA 给 出 明确 的 答案 。 


6.6 CO 分 子 谱 线 SED 


随 着 毫米 波 、 亚 毫米 波 观测 技术 的 不 断 发 展 , 越 来 越 多 的 星系 有 了 多 
个 跃迁 的 CO 观测 资料 , 这 使 得 描绘 这 些 星系 的 CO 分 子 谱 线 能 谱 分 布 成 
为 可 能 。Weip 等 〈2005b; 2005c) 对 包括 银河 系 内 银 盘 、 星 暴 星 系 M82 
和 NGC 253、 并 合 亮 红 外 星系 一 天 线 星系 的 相互 作用 区 域 、 亚 毫米 波 星 
系 SMMI 6359 和 高 红 移 类 星体 BR 1202 等 的 CO 谱 线 能 谱 分 布 作 了 对 比 
研究 《图 6.12)。 而 这 些 CO 谱 线 能 谱 分 布 可 以 用 来 确定 CO 的 激发 状态 ， 
因为 能 谱 分 布 的 拐点 及 形状 对 所 测量 分 子 气体 的 密度 和 温度 很 敏感 .两 个 
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典型 的 星 暴 星 系 NGC 253 和 M82 星 暴 核 区 的 拐点 均 在 J= 6 一 5 跃迁 处 ， 
其 中 的 CO 分 子 气体 处 于 较 高 的 激发 状态 〈 动 能 温度 区 宇 50K， 气 体 密度 
n (Hj 三 10tcm3， Bayet 等 2004，Mao ^$ 2000, Weif^$, 2005b). M82 
中 的 细致 研究 〈Weip 等 ，2005c) 还 表明 其 星 暴 核 区 的 CO 谱 线 发 射 需要 
高 激发 和 低 激发 两 个 成 分 来 解释 。 而 外 流 区 域 和 流 柱 中 气体 的 激发 状态 类 
似 于 星 暴 区 域 的 低 激发 成 分 。 低 /转动 态 的 CO 谱 线 主要 来 自 低 激发 态 的 
气体 成 分 ,而 高 /转动 态 的 CO 谱 线 主要 来 自 高 激发 态 的 气体 成 分 。 昔 至 
密 矮星 系 He2-10 (Bayet 等 2004) 和 一 些 高 红 移 类 星体 , 如 BR1202-0725 
(z=4.7,Omont 等 1996, Carilli 等 2002) 和 四 叶 形 类 星体 (z= 2.6, Barvainis 
等 1997) 的 拐点 则 在 更 高 的 跃迁 ， 说 明 它们 中 的 CO 分 子 气体 具有 更 高 
的 激发 状态 。 而 亚 毫米 波 星系 SMM 11635946612 的 拐点 则 稍 低 (在 J=5 
一 4 附近 )，LVG 模型 分 析 结果 表明 其 中 主要 的 原因 可 能 是 该 星系 中 的 气 
体 密度 较 低 [nCH2) <10‘cm 习 ， 也 就 是 说 其 中 分 子 气体 中 心 聚集 度 不 如 在 
星 暴 星系 核 或 类 星体 的 寄主 星系 中 那样 高 高 空间 分 辨 率 观测 证 实 其 中 较 
为 延展 (1.5 一 3kpe) 的 CO 发 射 。 由 于 SMM J 16359+6612 可 能 是 一 个 并 
合 系统 , 从 离 我 们 较 近 的 处 于 相互 作用 早期 阶段 的 著名 并 合 系统 一 一 天 线 
NUR CArp 244) 得 到 启示 ， 其 中 的 CO 发 射 可 能 有 一 大 部 分 来 自 处 于 较 
低 激发 状态 的 所 谓 “ 相 互 作用 ”区 域 的 分 子 气体 [nH2》 守 10cm3]。 而 
SMM J 1635946612 中 所 表现 出 的 相 比 于 天 线 星 系 “ 相 互 作用 ”区 域 较 高 
的 气体 激发 状态 ( 较 高 的 远 红外 光度 和 平均 气体 密度 ) 则 表明 其 中 的 并 合 
过 程 可 能 已 经 处 于 比较 演化 的 阶段 , 但 是 又 没 到 极 亮 红 外 星系 的 阶段 (分 
子 气体 在 该 阶段 通常 聚集 在 小 于 lkpe 的 中 心 区 域 ， 比 如 Mrk 231)。 
当然 ， 由 于 受到 空间 分 辨 率 的 限制 ,我 们 现在 对 较为 坎 远 的 星系 中 分 

子 气体 的 研究 还 只 局 限于 它们 的 整体 性 质 ; 同时， 由 于 受到 接收 灵敏 度 和 
接收 机 带宽 的 限制 ， 目 前 由 分 子 谱 线 观测 资料 的 样本 也 非常 有 限 ， 只 能 观 
测 那些 较 亮 的 且 红 移 较为 确定 的 星系 ,关于 星系 中 局 部 分 子 气体 的 激发 状 
态 、 运 动 学 等 物理 学 特征 的 更 细致 的 研究 有 待 更 高 分 辩 率 、 更 高 灵敏 度 的 
分 子 谱 线 观测 。 新 一 代 毫米 波 、 亚 毫米 波 干涉 阵 ALMA 无 疑 是 这 一 领域 
深入 研究 的 最 适合 的 设备 。 借助 于 带宽 非常 宽 ( 约 为 5GHz) 的 频谱 终端 
对 遥远 星系 的 深 空 言 测 CBlind survey) 将 成 为 可 能 ， 届 时 具有 高 空间 分 
辩 率 分 子 气体 观测 的 高 红 移 星系 将 会 成 倍 地 增长 .我 们 对 遥远 星系 中 分 子 
气体 的 物理 性 质 将 会 有 一 个 更 全 面 的 了 解 。 
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图 6.12 星系 中 CO 分 子 谱 线 SED 图 。( 左 ) M82 中 心 区 域 观 测 的 和 双 成 分 LVG 模型 预 
言 的 CO 谱 线 SED。 点 线 和 短 虚 线 分 别 表示 模型 计算 的 高 激发 和 低 激发 成 分 的 CO 谱 线 
ED. 低 激发 (LE) 成 分 对 应 于 星系 中 外 部 区 域 的 CO 分 布 中 的 的 物理 条 件 , 而 高 激发 CHE) 
成 分 则 对 应 于 分 子 气体 所 lobe》 的 物理 条 件 。 黑 实 线 为 二 者 之 和 ， 点 划 线 是 基于 CO 两 
个 最 低 跃迁 COO. 的 多 成 分 拟 合 的 结果 Wei 等 2001)。 图 中 的 方块 符号 表示 观测 值 - 
CEP) M82 中 包括 外 流 区 域 和 流 柱 区 域 的 CO 谱 线 SED。 虚线 分 别 表示 中 心 区 域 ( 同 左 
图 ) 和 分 子 外 流 / 流 柱 区 域 的 CO 谱 线 SED。 实 线 则 表示 中 央 3X 3kpe 范围 内 总 的 CO 谱 
线 SED。“ 图 "、“O” 和 “@” 分 别 表示 中 心 区 域 、 分 子 外 流 / 流 柱 区 域 以 及 总 的 观测 流量 
密度 。( 取 自 WeiB (等 2005a) ( 右 )》 几 个 不 同 星系 中 对 CO( 一 0) 流 量 密度 归 一 化 的 CO ilf 
线 SED 比较 . 包括 224.7 的 BRI202-0725 (“O”), M82 中 心 区 域 的 高 激发 成 分 、NGC253 
D DCARC WI 222.5 的 亚 毫米 波 星 系 SMMJ 16359+6612、 天 线 星系 的 相互 作用 区 ("入 ”) 
和 银河 系 内 银 盘 “AA”)( 取 自 WeiB 等 2005b) 
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附 录 
星际 与 拱 星 的 原子 .离子 和 分 子 及 其 微波 谱 线 概论 


AJ 谱 线 基础 


All 黑体 辐射 与 亮 温度 


在 热力 学 平衡 下 一 个 热力 学 温度 为 TENE, EALAR "间隔 的 
发 射 功 率 由 Planck 定律 给 出 
B, (T) = 2h vc) e - ay? (A1) 
而 Rayleigh-Ieans 定律 和 Wien 定律 分 别针 对 两 种 极端 情况 : 
(1) Rayleigh-Jeans 定律 ， 适 用 于 hv<<kT 射电 波段 


Masl+ hv/kT+ n 


B, (DË ~ QVI) kr. (A2) 
(2) Wien 定律 ， 适 用 于 hv>>kT 的 可 见 与 紫外 波段 
-y tn 
及 (DY=(2h vIe e^ (A3) 


如 果 hv «« kT,， 那么 根据 Rayleigh-Jeans 定律 (A.2), 该 黑体 的 亮度 与 
热力 学 温度 成 正比 。 射 电 天 文 便 引进 了 亮 温度 来 度量 一 个 展 源 的 亮度 
TA v) e (ck v?) B, (A4) 
热平衡 下 T, 就 是 热力 学 温度 T， 且 与 频率 无 关 ; 否则 不 然 。 
A12 辐射 转移 


Ula, 表示 源 的 亮度 或 强度 ， 即 单位 面积 、 单 位 频率 、 单 位 立体 角 的 
发 射 功率 ， 其 单位 为 W m? Hz' sr"。 于 是 微 功率 元 dW 应 为 
dW-1, cos 9d Od o d, (A5) 
其 中 d 2 为 微 立体 角 元 ，d o 为 微 表 面积 元 ，d 为 微 频率 带宽 元 ， 2 是 d 
0 法 线 与 d 0 方向 的 夹 角 。 引 入 流量 密度 5, ， 
S, e fl, C9 os 0d0 (A6) 
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天 体 物理 波谱 线 诊断 


单位 应 为 W m? Hz' ， 但 是 射电 源 的 流量 密度 通常 很 小 ， 为 此 射电 天 文 
引进 一 个 特殊 的 流量 密度 Jansky (Jy) 单 位 
1Jyz107* W m? Hz'-10? erg s! cm? Hz’ (A.7) 
为 研究 辐射 转移 ， 需 引进 宏观 量 吸收 系数 K 和 发 射 系数 E, 。 强度 人 
的 辐射 在 经 过 ds 微 路 程 元 后 ， 发 生 微 强度 元 d I, 的 变化 ， 
dl lds=—K, 1 +e, (A8) 
式 (A.8) 就 是 辐射 转移 的 微分 方程 。 
热平衡 (TE) Bt, 1,=8 (T), d1, /ds=0 W 





1,=8,1K,=B, (T) (A9) 
若 定义 光 深 dr, =-x, ds (A10) 
于 是 辐射 转移 的 微分 方程 可 以 表示 为 


dku1dr - 1, -B, (1) (A.1D 
A.1.3 跃迁 几率 - EINSTEIN 系数 g 


粒子 〈 这 里 指 原子 、 分 子 或 离子 ) 处 于 分 立 的 能 量 状态 〈 能 级 ) 中 。 
首先 考虑 两 个 能 级 u 和 1。 上 能 级 u 的 能 量 为 E， 处 于 能 级 u 的 粒子 数 密 
度 为 mi; 下 能 级 1 的 能 量 为 E, EFASE 的 粒子 数 密度 为 me 两 能 级 间 的 
跃迁 频率 为 v。, 即 
E,-E,- v. (A.12) 
处 于 高 能 级 u 的 粒子 将 以 Au 的 自发 发 射 跃迁 几率 回 到 低能 级 1。 假设 粒 
子 处 于 通常 是 频率 的 函数 的 外 场 U(v。) 的 辐射 下 ， 由 低能 级 1 向 高 能 
级 u 的 吸收 跃迁 几率 为 Bu U Cva); 由 高 能 级 u 向 低能 级 1 的 受 激发 
射 跃迁 几率 为 Bu UC vs )。4u 、Bu 和 Bi 便 是 有 关 跃 迁 几率 的 EINSTEIN 
系数 。 对 于 一 个 稳定 的 系统 ， 吸 下 的 光子 和 发 射 的 光子 应 该 相等 ， 于 是 
mAut BaU CVa) =m Bu U Cv.) (A.13) 
如 果 系统 处 于 完全 热平衡 (TE)， 系 统 的 热平衡 温度 为 T， 各 能 级 的 粒子 
数 密度 或 称 布局 数 将 按 Boltzmann 定律 分 布 ， 即 
m/ m= gaf p exp( - hv, kT) (A.14) 
Bu 和 gi 是 状态 u 和 1 的 统计 权重 。 将 式 〈A.14) 代入 式 〈A.13) 得 到 
U (va) s Aul  GQi/ 8a ) exp(hv, / KT) Bu -Bu] 
= Au (8a / & Y Biu) [exp (hv, IKT) - (Bu /Bs ) (gi /go) 六 
(A.15) 
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在 平衡 温度 为 T 的 热平衡 条 件 下 ， 外 场 能 量 密度 U Cv, 与 温度 及 频率 
的 关系 服从 Planck HH B, (T) ， 
Uva)= 4210) BT) 2 [8 Rv) c? ] lexp (hva / T) - 1] 


(A.16) 
比较 式 〈A.15) 与 《A.16)， 可 以 看 出 EINSTEIN 系数 之 间 的 关系 ， 即 
四 Bo= goBu (A.17) 


Auz[82h(v,)) c7] (g/g ) Bue [8xh(v) c?]Ba (AI8) 
对 电 偶 极 矩 (ED) 跃 迁 ， 量 子 力学 的 计算 结果 
Au? = (64 2 Sy, / 3h gu) Su? 
52x 10? v, | PPP (A.19) 
其 中 SPP EHE, 10471 是 该 跃迁 的 平均 电 偶 极 矩 ， 
Vaf = Sa go 
Su 的 单位 为 原子 单位 ae, v, 的 单位 为 Hz。 
对 破 偶 极 矩 (MD) 跃 迁 ， 量 子 力学 的 计算 结果 
A= (64 xv, 13he gu) Su? 
212X10?v,? | n PP |? (A20) 
其 中 Ssh" 是 线 强 度 ,14wMn| 是 该 路 迁 的 平均 磁 偶 极 逢 ， 
Vua PP SNMP] gu 
Sa 的 单位 为 sz， 玻 尔 磁 子 ha m (eh / 4 x me), wa 的 单位 为 Hz。 由 于 电 
偶 极 矩 比 磁 偶 极 矩 要 大 得 多 ， 经 平方 后 相应 的 跃迁 几率 更 要 高 得 多 。 
如 果 电 偶 极 矩 为 零 ， 对 电 四 圾 矩 (BEQ) 跃 迁 ， 量 子 力学 的 计算 结果 
Au = (32 y, /5h es ga) Su? 
~ 38X 10? y, (Se) (A21) 
Su 是 线 强度 ， 其 单位 为 aitez。 设 电子 处 于 第 一 玻 尔 轨道 ， 跃迁 频率 为 
10Hz 数量 级 ， 其 
Aa? ~ q087, AMD = 1041 ， 而 hum = 1057. 
A.14 EINSTEIN 系数 与 宏观 吸收 、 发 射 系数 
现在 我 们 在 EINSTEIN 系数 框架 下 来 讨论 两 能 级 1, u 间 的 辐射 转移 。 
假设 谱 线 的 轮廓 以 函数 %(v ) 描 述 , 微 体积 元 dy=d od 。 逐 项 计算 微 自 
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发 发 射 、 受 激发 射 及 吸收 功率 元 dPedP< 和 dP,: 
dPe=hvans Au $(v) dV dv d 2/4 2 
dPe = hv, n, Ba (4 7 /c) 1,6 (V ) AV dv d 9/4 x 
dP, = hv, m By (4 x /c) 1,9 (v ) dV dvd 2/4 x 
dP - dP, + dP - dP, d1, d Od odv 
=- [hvu (m Bi ~ ns Ba) 6 (v )c]+ hv, no Aug(v 0 4 

由 此 得 到 以 EINSTEIN 系数 表示 的 辐射 转移 微分 方程 

41, ids =—[hva (m Bis ~ na Bu) OCV Vc] I, + hvans Au B(VY 4n (A22) 
而 EINSTEIN 系数 与 宏观 吸收 、 发 射 系 数 的 关系 为 


K, = hv, m Bu(l—g ndgo m) $v Ye (A23) 

B= hvar Au d(v yx (^24) 
à 

7 TA Nll -exp(-Iv LKT, (v) (A25) 


其 中 Ne [nds 表示 低能 级 1 的 粒子 数 柱 密度 ，Ta 见 〔A.30) 5t. 
A15 ”辐射 转移 统计 平衡 方程 


R (A13) 基于 两 层 简化 ， 首 先 它 没有 纳入 碰 擅 过 程 ， 其 次 它 采用 简 
单 的 两 能 级 模型 。 现在 我 们 首先 考虑 碰撞 过 程 ， 设 某 种 被 研究 的 入 射 粒子 
由 于 与 主体 靶 粒 子 〔 例 如 H、He H) 碰撞 ， 导 致 其 状态 由 i 跃迁 至 j 
的 几率 为 碰撞 几率 CA 单位 s!) 
C, =n Jo, (v ft)dv (A.26) 
其 中 v 为 碰撞 粒子 的 速度 ，fv) 为 速度 分 布 函 数 ，n HERTAN, 
ov) 为 状态 ij 的 碰撞 截面 。 
将 碰撞 过 程 纳入 式 CAL13, 由 上 能 级 u 至 下 能 级 1 和 1 至 u 的 碰撞 路 
迁 几 率 分 别 为 Cu 和 Ch 
Ds (Aut BaU(v,) Ca) =m (By U(v,)* Cu) — (A27) 
事实 上 在 系统 的 一 系列 能 级 上 都 会 布 居 一 定 的 粒子 ， 而 不 是 仅 布 居 在 u 
和 1 两 能 级 上 。 于 是 在 稳定 态 下 若 平衡 方程 共 涉 及 n 个 能 级 ， 应 有 如 下 n 
个 联 立方 程 
EnA YU) Y nC, = Y nA SY BU Y,ne, 
j= 2, 5. n (A.28) 
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A.L6 场 的 亮 温度 7T,、 系 统 激发 温度 Te 和 动能 温度 T. 

R A.16) 表明 在 热平衡 (TE) 条 件 下 的 外 场 ， 然 而 天 体 物理 条 件 
常 不 是 热平衡 的 。 为 了 处 理 上 的 形式 统一 ， 在 非 热平衡 条 件 下 ， 引 入 亮 温 
度 Ts， 外 场 能 量 密度 Uv) 与 亮 温度 To 及 频率 的 关系 服从 Planck 函数 
B 


U(v,)e (42/0)B, (T9) 2 (8 x hv.) c?) exp (hv, / KT) - 1] 
(A29) 


R (A14) 表明 热平衡 (TE) 系统 的 热平衡 温度 为 7 时 ， 各 能 级 的 
粒子 数 密度 将 按 Boltzmann 定律 分 布 。 同 样 为 了 处 理 上 的 形式 统一 ， 对 
于 非 热平衡 天 体 ， 引 入 激发 温度 Ta (u, 1)， 两 有 关 能 级 ul 的 粒子 数 密度 
之 比 与 相应 的 Tau.) 的 关系 将 按 Boltzmann 定律 分 布 即 

nm 7 g, / g, exp[— v, / kT,, (u,1)] (A.30) 
不 同 能 级 对 的 Te 通常 并 不 相同 的 。 

在 粒子 数 密度 较 高 的 情况 下 , 式 (A.27) 中 的 碰撞 项 可 能 起 主导 作用 ， 

FÆ (A27) 式 便 简 化 为 

mCa=mCs 即 Cu/Cu=m/m, 
碰撞 项 可 能 起 主导 作用 的 情况 下 ， 动 能 温度 T, 按 下 式 决定 各 能 级 的 粒子 
数 密度 比 。 

mm =8,/ gu expia LET) (AD 

WIFI J. Phys. Chem. Ref. Data 以 Microwave Spectra of Molecules of 
Astrophysical Interest. 为 总 标题 陆续 发 表 一 些 分 子 的 基础 数据 ， 有 助 于 
EINSTEIN 系数 的 计算 。 


A2 原子 谱 线 


物理 学 用 "Lj 标记 一 个 总 自 旋 量子 数 为 S$， 总 轨道 角 动 量 量子 数 
AL, 总 角 动 量 量子 数 为 /的 一 个 原子 状态 .。 25+1 是 可 能 出 现 的 自 旋 状 
态 ， 亦 即 线 的 多 重 性 。 计 算 轻 元 素 能 级 ， 采 用 LS 向 量 耦 合 能 得 到 较 好 
的 结果 , 即 先 分 别 求 电 子 轨 道 角 动量 矩 的 向 量 和 工 及 电子 自 旋 角 动 量 矩 
的 向 量 和 S$， 再 求 L 和 5 的 向 量 和 得 到 电子 总 角 动 量 量子 数 /。 如 果 核 
的 总 自 旋 为 f， 它 与 了 的 向 量 和 得 到 原子 总 角 动 量 量 子 数 F。 不 同 原子 
态 之 间 的 跃迁 形成 原子 的 发 射 或 吸收 谱 线 。 表 A.1 列 出 星际 空间 的 若干 
射电 原子 谱 线 。 
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ELLEELLE E LEL 


Ada 若干 射电 原子 超 精细 结构 谱 线 
GF p 电子 配 布 状态 超 精细 结构 跃迁 v (GHz) 4 (cm) Aa 6’) 








iD 1 09! Sa F-32h— yo 032) AST 469x10” 
'H OY Css F-1—0 1420 amn 287x10" 
?He' 12 (9' Sm F-0—1 &665 — 346 — 195 x 107 





表 A.lb 若干 射电 原子 精细 结构 谱 线 





原子 。 电子 配 布 。 状态 。 精 纲 结构 跃迁 v (GH) Aum) Au’ 
*C OPOPA ^P 3P Po 49216 — 609 — 793 X 10* 
SC UPOP ?P — P — "p, 80934 — 370 —— 265x107 








A21 H 的 21cm £& 


Fal 


"BUS 8, E 





F0 
WAI HH 原子 ?Swn F=1 一 0 跃迁 的 示意 图 

HH 的 21 cm 线 辐 射 由 磁 偶 极 和 矩 跃迁 生成 .Aio= (64x vi | hmo12) 

13h pio 是 该 跃迁 的 平均 磁 偶 矩 
| pio | =eM4rmec 
由 此 计算 出 
Aio= 2.86889 X 10's" (A32) 
人 们 特 将 此 情况 下 ， 描 述 相对 能 级 布局 的 激发 温度 Ta(1，0)， 称 为 自 旋 温 
ETs, W 
Nil no=( gi/go ) expl ~ h viok Tex(1, 0)] 3 exp( - 0.0682/ T$) 


如 果 Ts>>0.0682 , Win ny 3 , m~ 3no 假设 所 有 的 氧 原子 仅 分 布 在 
上 述 最 低 的 两 个 能 级 0 和 1 E, 单位 体积 氧 原子 总 数 n~n m=3not no 
4no。 此 近似 结果 代入 〔A.23) 式 得 出 
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X, = Ghc'32x. viokTs) ni Ai 9( 0) (A.33) 
(A.33) 式 对 s 和 v 积 分 
Caf) = Ghe? 1522, rs) AU f 7 60789 f; ndo) 


并 定义 每 cm 所 原子 柱 密度 

Na (em?) = (n, em)ds(em) (A34) 
便 得 到 

Na=1.8224Xx 10" Ts (^ t(vjdv (A35) 


JUP T AMD K, v Hp kms! 。 
如 何 通过 观测 21 cm 线 来 得 到 每 cm? 氧 原子 柱 密度 Na? 假设 被 观测 
的 原子 去 有 一 个 亮 温度 为 Te 的 背景 源 ， r(y) 为 径 向 速度 v 下 的 总 光 深 。 
以 亮 温度 Tb 表示 的 辐射 转移 方程 的 解 为 
Tb(v)e Ts (1 - e P Te e (A.36) 
(0) 35 Te 20. 〈 即 无 背景 源 的 纯 发 射线 ), 且 光 学 薄 r(v)C1, 由 (A.36) 
式 得 到 Tbe Ts ri), 代入 (A.35) 式 得 到 
Nal ecl)» 18224X 10 f^Tb()dv Cem? ) (A37) 
因此 Nn 可 通过 观测 到 的 亮 温度 对 速度 的 积分 而 求 得 。 
Q) d Te=0, 但 r(y) 并 不 很 小 di CA360 得 出 
T(v)=In {BB/ [Ts - Tb(w)]) 代入 (A.35) 后 


Na= 18224X 10" 7s 1n (7s / Ts - T5()]) dv (A.38) 
在 此 情况 下 Nu 的 求解 就 较 困难 了 。 
GH Te-0, r(v)-co, Hi (A.36) 得 出 Tb(y) 一 Ts (A.39) 


A22 亚 毫米 波 C 原子 线 


E C 原子 中 的 电子 配 布 为 (ls)X2sjX2p)> ， 且 两 个 2p 电子 的 自 旋 平 行 
2S+1=3, 而 工 的 可 能 值 为 =2(D)，1 (P)，0 (S)。 如 果 L=1， 则 状态 为 
PP, KER LA S 的 看 合 会 形成 能 级 的 三 重 劈 裂 ， Pas Pis Po CH J=2, 
1，0)， 精 细 结 构 跃迁 Pa — Pp, 的 频率 为 809.34 GHz, 3p， 一 3p 的 频 
率 为 492.16 GHz, 均 处 于 亚 毫米 波段 。 

由 离 化 区 向 分 子 云 行进 的 交界 区 , 氢 元 素 经 历 由 离 化 到 部 分 离 化 到 中 
性 氢 到 部 分 原子 与 分 子 区 CH'-H' & H--H--H& H) 的 逐步 变化 天 体 
物理 通常 将 此 过 程 写 为 HI 一 HI &HI 一 HI 一 HIT & Hy 其 中 的 Hz 
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= 
1 
u 
1 p 
:eo 
» 
C(ls22p?) 1/ 
MA 于 
Coro o^ ^E 
一 
P, 


图 A.2 C 原子 亚 毫米 谱 线 


是 所 元 素 形成 的 分 子 的 代表 . 碳 元 素 也 经 历 C* 一 C&C C C&CO 
的 变化 过 程 , 其 中 的 CO 是 C 元 素 形 成 的 分 子 的 代表 。 由 于 所 和 碳 的 第 一 
电离 能 分 别 为 13.595 和 11.264 eV, 因此 在 HT 区 还 会 有 C* 存 在 ， 而 中 性 
碳 原子 C 的 谱 线 会 与 分 子 谱 线 共存 。 


A3 射电 复合 线 


原子 ， 例 如 氧 原子 ， 离 化 后 生成 正 离子 H* 和 电子 e 并 在 能 级 图 上 处 
于 连续 离 化 区 。 而 H* 和 e 复 合 后 的 原子 可 能 处 于 能 级 (n+ ^ n) 并 跃迁 至 
能 级 n 发 射 所 谓 复合 谱 线 。 其 中 是 主 量子 数 。 若 An =! 称 为 na 线 ， 
An=2 称 为 n8 线 。 如 H 原子 的 复合 线形 成 于 n=199 一 198 的 跃迁 ， 称 为 
HI98 a 线 。 形 成 于 n=200 一 198 的 跃迁 ， 称 为 H198 8 线 ， 依 此 类 推 。 


A.3.1 复合 线 的 跃迁 频率 


由 于 射电 波段 的 复合 线 n 宇 40， 在 这 种 高 能 级 状态 下， 电子 的 轨道 相 
当 大 ， 可 以 将 核 视 为 一 个 点 。 任 何 原子 样品 X 在 如 此 高 的 能 级 间 的 跃迁 
可 以 视 为 类 气 ， 因 此 (n+ An) 一 n 能 级 的 跃迁 频率 为 


me D 
m T 人 


Rx: X 样品 的 Rydberg 常数 ， Rx=10.97373( 1+ mJMx)':; 
My: X 样品 的 核 质量 ; 
c: 光速 (km s). 
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RA2 与 射电 复合 线 有 关 的 若干 参数 
原 f 原子 质量 (amu)  Ryc(0GHz) 第 一 电离 能 (eV) vx- vy kms?) 











'H 1.0078 3.288 051 29 13.6 0 
“He 4.0026 3289391 18 246 -12.1 
"c 12 3.289 691 63 na ~149.5 
zt < 3.289 842 02 -1633 
T KEFIR OEE vx 相对 HET HG D v ERN 
“近似 适用 于 所 有 比 C 重 的 原子 。 
A4 双 原子 分 子 


认识 分 子 的 一 个 近似 的 方法 是 将 分 子 的 运动 分 解 为 分 子 中 的 电子 运 
动 、 分 子 中 各 原子 核 的 相对 振动 以 及 分 子 的 转动 。 分 子 的 能 量 E 等 于 三 
项 之 和 

E=E+E,+E, 

WP E, E, 和 E, 分 别 为 电子 能 量 、 振 动能 量 和 转动 能 量 。 在 这 种 近 
似 下 ， 双 原子 刚性 分 子 的 能 级 可 分 解 为 如 图 A3 所 示 。 图 中 A 和 B 是 电 
子 能 级 ， 同 一 电子 能 级 例如 A 或 B)， 分 子 的 能 量 还 因 振 动能 量 的 不 同 
分 为 若干 分 能 级 ， 称 为 振动 能 级 ， 以 振动 量子 数 "=0，1，2，… 标 记 ; 同 
一 电子 能 级 、 同一 振动 能 级 又 因 转动 能 量 的 不 同 进一步 分 为 若干 间隔 更 小 
的 分 支 能 级 ， 称 为 转动 能 级 ， 以 转动 量子 数 J= 0，1，2，… 标 记 。 





a-i 
图 A.3 刚性 双 原 子 分 子 的 能 级 
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天 体 物理 中 的 短波 庶 线 诊断 


AAA 双 原 子 分 子 的 电子 能 级 


双 原子 分 子 中 的 电子 在 核 连 线 的 轴 对 称 的 势 场 中 运动 ,每 个 电子 按 昭 
保 里 原理 和 能 量 最 低 原理 占据 一 定 的 分 子 轨道 .各 分 子 轨道 上 的 电子 只 有 
轴 方 向 的 角 动量 有 确定 值 mh /2x。 相同 | m | 值 的 分 子 轨 道 的 能 量 值 相等 ， 
因此 以 bl 值 来 命名 分 子 轨道 。z，x 和 5 分 别 表示 角 动 量 在 核 轴 方 向 的 分 
HAO, £ (M2r) 和 42 (W2x)。 分 子 总 轨道 角 动量 的 量子 数 以 表示 ， 
EBBIHRUST E, Mi=0，+l， 42, s aL, Mi=Zm， 同 样 的 理 


由 分 子 的 能 量 可 以 用 =| 妨 / 值 来 命名 ， 光 谱 学 以 大 写 希腊 字母 Z、II 和 A 
表示 总 角 动量 在 核 轴 方 向 分 量 人 为 0，+ (hj2x) 和 +2 (NM2r)。 如 基态 分 
TPR BF, WALES: MR o 电子 外 含有 一 个 x ET, WANS: 
如 有 两 个 x 电子 且 分 占 两 个 x 轨道 ， 角 动量 分 别 为 + (hy2x) M- Ca) 
则 为 工 态 ， 如 占 同 轨道 则 为 A 态 。 

仔细 研究 电子 光谱 的 精细 结构 可 以 发 现 由 于 自 旋 与 轨道 相互 作用 产 
生 的 多 重 结构 。 分 子 中 电子 的 总 自 旋 量子 数 用 5 表示 ，3 可 以 等 于 零 、 半 
整数 或 正 整数 。 总 自 旋 量 子 数 沿 核 轴 方向 的 分 量 量子 数 Ms 可 以 取 S, 


X G-D, s 058254 个 数值 。 分 子 光谱 中 常用 符号 荆 〈 不 要 与 表 
TRAO MER) E Ms。 分 子 总 角 动量 沿 核 轴 方 向 的 分 量 量子 数 0= 
IA ELIAE - Hl i 1A - El, 一般 把 25+1 注 在 人 符号 左上 角 2*A m 


光谱 项 ,把 2 注 在 ^ 符 号 的 右 下 角 >"Ao ， 叫 作 光谱 支 项 。 若 A=2，S=1， 
^A 是 光谱 项 ，?A, 、?A; 和 ?A, 是 光谱 支 项 。 对 于 三 态 如 与 一 包含 分 子 轴 的 
平面 对 称 是 + 态 ， 写 作 ， 否 则 是 - 态 ， 写 作 厂 。 对 于 同 核 双 原子 分 子 
如 有 中 心 对 称 ， 在 光谱 项 的 右 下 角 注 g; 如 有 中 心 反对 称 注 u。 基 态 Hs 是 
‘E’, COÆ'E', Mi OHE. 

A42 基态 为 工 的 双 原子 分 子 


"0E L-S-0 的 状态 。 在 一 级 近似 下 双 原 子 分 子 可 被 视 为 一 个 刚性 
转 体 。 设 原子 1、2 的 质量 分 别 为 mi 和 ms 离 质心 c 的 距离 分 别 为 ,和 ry。 
原子 1、2 间 的 距离 r==n+r 且 

Mi TI = M3 Tae 
体系 的 转动 惯量 1 为 
dem n+ mr =m’ (A41) 
其 中 om- I 称 为 分 子 折合 质量 
mm, 
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转动 若是 自由 的 ， 势 能 为 0， 则 

le- (A42) 
其 中 p, = 1w 是 角 动 量 ， 量 子 力学 证 明 体系 的 角 动 量 是 量子 化 的 ， 其 值 等 
于 


2 
P= J 420, 1, 2, = (A43) 
RA (4-4) 式 得 到 
M 
D HD 二 A44) 
EDS D i [ 


电 偶 极 矩 x=0 的 非 极 性 分 子 转动 时 ， 电 场 无 变化 ， 因 此 不 吸收 或 发 射 光 
子 ， 所 以 一 些 对 称 分 子 如 Ha Or CH, 等 都 没有 纯 的 转动 光谱 。 极 性 分 
T Ca*0) 的 转动 跃迁 的 选择 律 为 A 三 土 1, 分子 从 .+1 9] J 发 射 的 频率 
为 


2 
VY=[ (J+1) (82) -J (J+1) ] 总 =2B (J+1) (A.45) 


其 中 8 称 为 转动 常数 
n 
Lar] 
事实 上 分 子 在 转动 时 产生 的 离心 力 会 拉 长 核 间距 ,所 以 分 子 运动 的 非 刚性 
效应 必须 作为 修正 项 纳入 考虑 。 设 无 转动 时 的 平衡 核 问 距 为 r 核 间距 , 非 
刚性 模型 下 的 核 间距 为 ~。 转动 离心 力 mo?r 与 弹性 力 kCr - re) 相 平衡 时 ， 
核 间距 应 为 





r- 人 ma (A46) 
体系 总 能 量 
Be tre) 
E=T+V: ab Er) ami abd 
Lu 2 中 
EQ aeui n- wg 
由 Jl 能 级 到 了 能 级 的 跃迁 频率 为 
v [EQ *1) - EJ)/h - 2B *1) -AD( +1} CA.47) 


其 中 8 为 转动 常数 ，D 为 离心 力 修正 系数 ， 
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h K 


i A.48, 
Pup rm c6 PAN 
这 类 分 子 的 Einstein A 系数 的 算式 为 
ya 
A >J) HS TIE sa +1 s (A49) 


XP SHS e MRE py 的 单位 是 D C Debye ， 
1D=10 "esu=0.393427a.u.》 ,跃迁 频率 v 的 单位 为 MHz。 

表 A.3 的 分 子 中 , 仅 “C"O 具有 四 极 矩 超 精细 结构 ， 因 为 核 自 旋 
105 =5/2 而 不 是 0 或 12。"C"O 的 天 1 一 0 的 上 能 级 分 型 为 总 角 动 量 
量子 数 ASR, M, IN 的 三 个 分 支 能 级 ， 从 而 引起 对 应 谱 线 的 三 重 劈 
裂 。 超 精细 能 级 结构 的 计算 公式 为 


-eqQf 0 J, PHARE - J081) - DI (A.50) 


其 中 ，eqQ 为 四 极 矩 偶合 常数 ，1 (1，J，F) 是 Casimir 函数 CTownes & 
Schawlow 1975). 
RAI CO 的 分 子 常数 








同位 素 样品 _ Bo (MHz) Do (kHz) 其 他 
C0 57635.9687 — 183.567 4r 0.10980 D 
"C"O* — 561799828 — 174388 eqQ("0)=4.52(MHz), c("70)«24.6(kHz) 


"cho 548914239 — 166462. 
aco 55101.0205 167.745 
"co 523560108 151405 
"co 52935.8646 — 154.786 


同位素 UO MK BL Ie S2 KANGGE 
A43 动量 矩 的 Hund 耦合 


Hund RAZR (a): BFPO L M ANE S SU er TEL CI 
生 绕 核 闻 轴 很 快 地 进 动 )， 它 们 在 轴 上 的 投影 A 和 工 是 好 的 量子 数 。 图 
Ada 中 局 并 不 单 是 核 转动 矩 ， 其 中 还 包含 也 是 垂直 于 核 轴 的 电子 运动 的 
快速 进 动 分 量 。 

Hund 看 合 方式 “b): 电子 自 族 撼 3 不 看 合 于 核 间 轴 ， 它 在 轴 上 的 投 
影 是 未 加 定义 的 。 此 方式 适用 于 A=0( 即 三 态 ) 和 所 有 的 S-0 态 〈 即 音 
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[5] 
图 A.4a Hund 偶合 方式 图 A.4.b Hund 偶合 方式 


重 态 )。 这 里 的 电子 轨道 矩 绕 核 负 快 速 进 动 ， 其 投影 量子 数 为 人 。 包 括 
分 子 转动 的 总 轨道 角 动 量 矩 N=2+O 是 好 的 量子 数 , 它 在 核 轴 上 的 投影 也 
是 人。 转动 分 子 的 磁 短 信 与 电子 自 族 短 撞 合 天 来 ， 围 绕 总 动量 算 
J=N+5 进 动 。 

还 有 更 多 的 看 全 方式 〔c)，(d)，… 以 及 一 些 中 间 的 耦合 方式 这 里 不 
一 一 叙述 。 
AAA ”基态 为 ?三 和 3 三 的 分 子 

基态 为 ?的 分 子 ， 例 如 CN， 5-7 ZE Hund MAJ (b) 下 ， 给 出 
一 个 N 值 尚 有 (25+1) =2 个 精细 结构 能 级 : 


EQN Je NS BNCN+D- DNCN+L » 二 YN 


Eb NI N- DS B, N(N+1)-DM(N+1 » EI Y(N41), N70 


(A51) 

其 中 ”是 电子 自 旋 与 核 转动 的 相互 作用 系数 ，B, 和 D, 是 振动 态 v 的 转动 
常数 和 离心 力 修正 系数 。 

基态 为 ?三 的 分 子 ， 例 如 SO, S- 不 仅 要 考虑 电子 自 旋 与 核 转动 的 相 
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天 体 物理 中 的 短波 ; 


互 作用 即 与 系数 * 有 关 的 项 , 而 且 还 要 考虑 两 个 未 配对 电子 间 的 较 强 的 相 


互 作用 即 与 系数 入 有 关 的 项 。 
在 Hund 耦合 方式 (b) 下 ? 荆 和 ? 工 态 电 覃 极 矩 转动 跃迁 的 选择 法 则 为 
AN=+1, AJ=0, +1 (A.52) 


AAS ESA na 
si L 的 3H 态 ， 电 子 的 自 旋 和 轨道 相互 作用 《〔 系 数 4) 是 很 重 


要 的 ， 即 使 对 于 像 OH 那样 的 轻 分 子 ，A 也 比 甚至 B 要 大 ( 表 A.4)。 
在 像 ?IT 那样 人 不 为 0 的 状态 下 ， 电 子 波 函 数 对 核 轴 是 不 对 称 的 ， 通 
常 有 两 个 互 成 直角 的 独立 转动 主轴 。 围 绕 这 两 个 轴 的 转动 能 量 略 有 差别 ， 
造成 以 对 称 性 来 标记 的 所 谓 -双重 能 级 *n* UTI 。 对 称 性 的 选择 法 则 
+o- 
RAS 主要 同位 素 样品 在 电子 基态 、 振 动 基态 的 分 子 转动 常数 (MHz) 





Bo Dy Yo Im 如 
co CE) 57635969 — 0.18357 - - za 
CN Cx) 56603583 — 0192 21571 e - 
so Cx) 215235561 — 0034201 — —16879 1582587 — 
OHGT) 556037 — 10666 3627 ud 





AS ”多 原子 分 子 


多 原子 分 子 的 能 级 取决 于 分 子 形状 的 对 称 性 , 根据 三 个 主 惯 量 矩 I、 
Ij RI 1c 的 关系 分 为 : 


线性 分 子 W, dde 
球形 陀螺 分 子 da l Ic 
长 对 称 陀螺 分 子 Ia lge lc 
扁 对 称 陀螺 分 子 Ta ge lc 
不 对 称 陀螺 分 子 Ja lge lc 


三 轴 的 转动 常数 A=h/8721，B=h/8n2ls , Co h/8z2Ic (A.52) 

球形 陀螺 分 子 比较 少 , 经 典 的 例子 是 CH4。 它 的 偶 极 矩 测量 值 几乎 为 
零 ， -538X10* D. 但 是 它 的 同位 素 取代 物 CH2D; 则 不 是 球形 对 称 的 ， 
H #=0014D. 
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ASA 线性 分 子 


线性 多 原子 分 子 其 结构 与 双 原子 相似 , 主要 的 差别 是 前 者 有 几 个 振动 
模式 , 但 是 在 星际 条 件 下 ,通常 只 涉及 研究 振动 基态 ， 这 个 差别 也 就 无 关 
紧要 了 。 星 际 的 ' 三 态 线性 多 原子 分 子 例如 基态 HCN, HCO'. HCN, 
OCS、HNC、N2H* 和 HCIN 等 ; ?三 态 的 例如 基态 CH 和 CN 等 。 对 于 其 
PREN (=1) 的 分 子 需要 考虑 四 极 矩 超 精细 结构 。 


ASQ 对称 陀 螺 分 子 


对 称 陀螺 分 子 的 能 级 以 / 和 J 在 对 称 轴 上 的 投影 K 两 个 量子 数 来 描 
M. KW-J, -J+ s JIE (2J+1) 个 值 。 能 量 表达 式 为 
长 对 称 陀螺 分 子 (4>B): 


E Cr) =BJ (J+1) + (A-B) K (A.53) 
扁 对 称 陀螺 分 子 〈B>C): 
E (Jy) =BJ (3+1) — (B-C) K (A.54) 


XX (A.53) 和 (A.54) 忽略 了 高 级 项 。 选择 法 则 为 AJ=0， 土 1， 
AK=0。 通常 偶 极 矩 沿 着 对 称 轴 。 对 称 陀螺 星际 分 子 例如 NH3、CH3CN 
HI CHCH 等 。 

NH 的 转动 跃迁 在 红外 ， 但 是 反 演 跃迁 在 微波 波段 。 氨 分 子 的 三 个 H 
原子 处 于 等 边 三 角形 的 角 上 , N 原子 的 平衡 位 置 在 三 角形 平面 外 与 三 个 所 
原子 的 等 距离 处 。 实际 上 在 三 角形 的 平面 两 侧 有 两 个 对 称 的 平衡 位 置 ， 在 
量子 数 v. 相应 的 振动 模式 下 ，N 原子 贯穿 三 角形 的 平面 往返 于 两 个 平衡 
位 置 之 间 。 当 w=0 和 1， 对 所 面临 的 位 又 ，N 原子 要 实现 贯穿 ， 只 能 通过 
量子 力学 隧道 效应 。 该 位 又 有 两 个 极 小 位 置 ， 相 应 于 两 个 平衡 位 置 。 在 两 
个 极 小 位 置 的 位 又 里 ， 除 K=0 以 外 的 所 有 能 级 都 有 双重 劈 狐 。 振 动 基态 
的 劈 裂 比较 小 , 称 为 反 演 劈 裂 。 振动 反 演 辟 型 伴 有 扁 对 称 陀 螺 的 常规 转动 
结构 ， 除 K=0 以 外 的 转动 能 级 六 都 有 分 别 标 为 + 与 一 的 反 演 劈 裂 。 对 于 
w=0 反 演 劈 裂 小 于 转动 结构 。K=3n (n=0，1，2，…) 为 正 态 (ortho states), 
K=3n 士 1 为 仲 态 〈para states), J=K 的 能 级 是 亚 稳 态 。 反 演 线 的 线 强度 为 
Sy O, K) = (2141) KIJ Ge. 


241 


天 体 物 理 中 的 微波 谱 线 诊断 


A53 不 对 称 陀螺 分 子 


不 对 称 陀螺 分 子 的 结构 要 比 对 称 的 复杂 。 类似 (A.53) 和 (A.54) R 
对 非 零 下 值 的 简 并 是 不 存在 的 . KK， 和 Ki 分 别 表示 在 长 对 称 和 扁 对 称 极限 
下 的 | K | 值 ，r= Ka Ki 而 一 个 不 对 称 陀 螺 分 子 的 能 级 则 用 J ,来 标记 。 


A6 ”微波 受 激发 射 


式 (A.30) 是 在 非 热平衡 下 的 能 级 布局 , 如 Te<0， MERA >, B 
出 现 了 布局 数 的 倒置 ， 高 能 级 的 布局 数 反而 高 于 低能 级 。 核心 的 问题 正 是 
天 体 中 是 什么 泵 浦 将 低能 级 的 粒子 抽 运 到 高 能 级 的 。 进 一 步 ,根据 式 
(A25), 若 Te<0 Wi c, «0. 设 在 被 观测 源 后 有 一 个 亮 温度 为 7, 的 连续 源 ， 
当然 还 有 亮 温度 为 Tw 的 宇宙 背景 源 。 此 源 的 亮 温度 为 


Ti=(Ta— T- TIL ~exp(-t, )] (A.55) 
因 Ta<0 Hir, «0, Hir, 151 
Til- Tal- Tw - TL - expüz,D]^* (ITahTiatT) expür,) (A.56) 


3k CASO) 中 有 明显 的 e 指数 性 质 的 放大 现象 。 故 而 当 Te<0 和 m <0, H 
Ir, >1， 可 以 认为 出 现 了 微波 受 激发 射 (MASER)。 

欲 更 深入 了 解 A.1 一 A.6 . 节 有 关 知 识 ， 可 参考 Townes & Schawlow 
(1975), Rohlfs & Wilson (2000) 和 Lang (1999) 等 书籍 。 


AJ ”星际 与 拱 星 分 子 


XAS 是 2004 年 12 月 更 新 的 星际 与 拱 星 的 分 子 和 分 子 离子 样品 表 
(Muller et al.2001, http://www.phl.uni-koeln.de/ 与 http://www.cv.nrao.edu/ 
网 站 )。 表 ALS 所 列 分 子 一 般 是 通过 射电 至 远 红外 波段 的 转动 谱 探测 到 的 。 
少数 用 * 标 记 的 样品 是 通过 转动 -振动 谱 探测 到 的 ,个别 用 ** 标 记 的 样品 是 
通过 电子 谱 探测 到 的 。 同 位 素 取 代 样 品 一 般 不 一 一 列 出 , 但 H 的 同位 素 D 
的 取代 样品 例外 。 


附录 


RAS ”星际 与 拱 星 的 分 子 和 分 子 离子 样品 (2004 年 12 H) 











分 子 所 含 原子 数 

d. cog 4 5 6 1 8 9 
AIF ANC cGH c CH CH CH CH 
ACI G' LCH CH CN cCOHo CHICN CHCH 
C CH CN CSsi CH? CHCHCN CHCOOH CH;CH;CN 
CH CO CO LCH, CHCN CHCHOH CHOHCHO (CHihO 
CH CS CS oCH CHNC CHCH  HCOOCH, CH;CH;OH 
CN CH, CH; CHCN CHOH HCN Hace HCN 
CO CO/ CH;  CH/ CH,SH HCOCH CH;CHCHO? 
CO' HCN HCCN HCN HC;CHO NH,CH, HHCH’? 
CP HCO HCNH' HGNC HCNH* 10 
CS HCO' HCN HCOOH NH,CHO CH,CH,CHO 
HCI HCS* HCO HCO IHC, (CH3):C0 
HD HD; WCS  H,CNH LHCN CHJCIN? 
HF H,D' H,O'  H,COH* HCH"? (CH;OH)? 
Hh Hi” HNCO HNC, NH;CH;COOH? 
KCl HO HNCS HNCN 
NH Hs  HOCO' si u 
NO HNC NH HCN 
NS HNO cSiC, 
NaCl HOC* 2 
OH MgCN CeHe? 
PN MeNC 
SH Ni; I" 
So NH HCN 
SO NO 
SiC NaCN 
SIN ocs 
SiO SO; 
Sis csi; | 
FeO(?) SiCN 
O?  siNC 
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